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1Introduction
La physique, de l’infiniment petit a` l’infiniment grand peut apparaˆıtre comme un en-
semble bien compris et maˆıtrise´. La physique des particules, comme la cosmologie sont
maintenant dote´es d’un “Mode`le Standard” qui permet de de´crire les diffe´rentes observa-
tions dans un cadre cohe´rent.
Il est clair que ce terme de Mode`le Standard recouvre des re´alite´s bien diffe´rentes,
ne serait-ce que par le degre´ de maturite´ qui diffe´rencie le Mode`le Standard de Physique
des Particules (MSPP) qui a e´te´ e´tabli il y a plus de vingt ans et ve´rifie´ depuis a` des
pre´cisions expe´rimentales ine´gale´es et le Mode`le Standard de la Cosmologie (MSC) qui a
e´merge´ depuis une dizaine d’anne´es. Ne´anmoins, il est tentant de les rapprocher et dans
cette optique, je me suis plus particulie`rement inte´resse´ au roˆle que l’on peut donner au
vide dans ces deux mode`les.
Loin d’eˆtre un milieu neutre, le vide est le sie`ge de fluctuations, dont les mesures
sont l’un des succe`s du MSPP. Mais il est aussi la source de la brisure spontane´e de la
syme´trie e´lectrofaible via le me´canisme de Higgs. Ce me´canisme pre´dit l’existence d’un
boson (de Higgs) qui est un e´le´ment essentiel mais pas encore observe´. Sa de´couverte est
actuellement une priorite´ dans le domaine expe´rimental de physique des particules et un
objectif majeur du collisionneur LHC du CERN. Son existence n’est pas garantie, mais un
me´canisme a` l’origine d’une brisure de syme´trie semble ine´vitable et de plus sa description
pourrait devoir s’accompagner d’un e´largissement du MSPP avec la supersyme´trie.
Dans le cas du MSC, le vide est aussi un acteur ... primordial. Il est ainsi un e´le´ment
essentiel dans la pe´riode initiale d’inflation de l’univers, pour la description de la ge´ne`se
des structures cosmologiques. Il est aussi un acteur de nos jours en tant que composant
majoritaire de la densite´ en e´nergie de l’univers sous la forme de ce que l’on nomme e´nergie
noire lorsqu’elle est identifie´e a` l’e´nergie du vide.
Pour finir, lorsqu’on essaye de rapprocher les descriptions du vide a` ces deux e´chelles,
on se trouve confronte´ a` diffe´rentes contradictions, en particulier le proble`me dit de la
constante cosmologique.
En suivant ce fil conducteur, je vais pre´senter un aperc¸u de mes recherches passe´es
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et pre´sentes. En guise d’introduction, je rappelle dans le chapitre 1 diffe´rents aspects du
vide en physique, puis je pre´sente dans le chapitre 2 quelques e´le´ments de conception et
de mise au point de de´tecteurs qui participent directement au potentiel de de´couverte
du boson de Higgs avec le de´tecteur ATLAS aupre`s du LHC. Dans le chapitre 3, je
pre´sente une recherche exhaustive de la supersyme´trie avec violation de la R-parite´ qui a
e´te´ mene´e avec le de´tecteur ALEPH aupre`s du collisionneur LEP au CERN. Le chapitre
4 e´tabli les bases du mode`le standard de cosmologie avec des choix simplificateurs en
partie arbitraires. A partir d’un mode`le de ce type je pre´sente les moyens permettant d’en
mesurer les parame`tres par des mesures diverses, en mettant en avant le cas particulier
de l’e´nergie noire. Enfin, dans le chapitre 5 je de´cris une sonde particulie`re : la supernova
de type Ia et son utilisation en cosmologie.
3Chapitre 1
Le vide de l’infiniment petit a`
l’infiniment grand
1.1 Le vide quantique
1.1.1 Introduction
La physique quantique fait apparaˆıtre la notion de fluctuations du vide. L’e´tat fonda-
mental sans exitations, c’est a` dire sans particules, peut eˆtre le sie`ge de phe´nome`nes dit
virtuels.
L’ine´galite´ de Heisenberg ∆E.∆t ≥ h¯ confe`re un certain contenu au vide : on peut
ainsi dire qu’une quantite´ d’e´nergie peut apparaˆıtre pendant un temps ∆t suffisamment
petit. Cette e´nergie pouvant se mate´rialiser par exemple en paire particule antiparticule.
Cette proprie´te´ ainsi image´e se retrouve dans les calculs de propagation et d’interaction
des particules sous forme de diagramme en boucle dans la repre´sentation des diagrammes
de Feyman.
Nous verrons que cette contribution des fluctuations du vide a e´te´ pre´dite et e´tudie´e
au niveau microscopique mais qu’elle peut se manifester a` toutes les e´chelles a` priori.
1.1.2 Le de´calage de Lamb et les corrections radiatives
Les corrections radiatives sont un e´le´ment essentiel dans tout calcul de´crivant les
interactions entre particules, elles sont couramment employe´es en physique des particules
et peuvent eˆtre vues comme un effet des fluctuations du vide quantique. Le premier effet
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pre´dit a e´te´ celui du de´calage de Lamb (Lamb shift) au niveau atomique : Lors du calcul
des niveaux d’e´nergie de l’atome d’hydroge`ne, des diffe´rences de niveau d’e´nergie entre les
e´tats s et p d’un meˆme niveau ne sont plus de´ge´ne´re´s via les diagrammes pre´sente´s fig 1.1
Fig. 1.1 – Les corrections radiatives du de´calage de Lamb
1.1.3 L’effet Casimir
L’effet a e´te´ formule´ par Casimir en 1949 [1]. Il pre´voit une force d’attraction entre
deux miroirs plans paralle`les sous l’action du vide quantique. En effet, dans ce cas, le
vide entre deux miroirs est tronque´ de ses fluctuations du champ e´lectromagne´tique a`
grande longueur d’onde. Le vide ayant un niveau d’e´nergie plus petit entre les plaques,
une pression sur celles-ci apparaˆıt. Casimir a ainsi calcule´ que la force de pression entre
les deux miroirs a la forme :
FCas = − h¯cπ
2
240L4
A
entre deux plaques d’aire A et se´pare´es d’une distance L, soit une pression PCas =
FCas
A
d’ou` PCas ≃ −10−3 Pa ×(µmL )4.
Pour effectuer une mesure de cet effet, il faut corriger de toutes les simplifications
qui permettent de de´river la formule de Casimir, a` savoir un miroir parfaitement plat,
une re´flexion parfaite et une tempe´rature nulle. D’autres ge´ome´tries peuvent aussi eˆtre
e´tudie´es, comme la configuration plan-sphe`re.
Des mesures ont e´te´ effectue´es avec une grande pre´cision, en plan-plan jusqu’a` 15% [2]
et en plan sphe`re jusqu’a` 2% [3]. On trouve ainsi un accord entre the´orie et expe´rience
sur des distances 10 nm < L < 500 nm.
1.1.4 La bire´fringence du vide
Sous l’action d’un champ magne´tique, le vide quantique se comporte comme un milieu
bire´fringent, ce que l’on appelle aussi l’effet Cotton Mouton du vide. Ainsi, en pre´sence
d’un champ magne´tique transverse, la vitesse de propagation de la lumie`re de´pend de
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sa polarisation et l’indice de re´fraction npar pour une onde polarise´e paralle`lement est
diffe´rent de l’indice nper pour une onde polarise´e perpendiculairement. Ainsi on calcule,
qu’en pre´sence d’un champ magne´tique B, le vide acquie`re une bire´fringence telle que
∆n = npar − nper = 4.10−24 B2 avec B en Tesla, qui affecte la propagation de la lumie`re.
Cet effet est de´crit comme l’interaction de la lumie`re avec des paires e+e− virtuelles
soumises a` l’action du champ B (voir figure 1.2).
Fig. 1.2 – L’effet Cotton mouton dans le vide magne´tise´
C’est un effet tre`s difficile a` observer, hors de porte´e des expe´riences actuelles, mais
des efforts sont en cours pour augmenter les sensibilite´s [5] [6].
1.1.5 Les effets astrophysiques
Des manifestations du vide sont aussi attendues a` l’e´chelle des objets astrophysiques et
pourraient tester la the´orie sur des grandes e´chelles mais ils n’ont pas encore e´te´ mesure´s.
Citons l’e´vaporation des trous noirs pre´dite par Stephen Hawking [4] ou` les paires virtuelles
de particules antiparticules a` la limite de l’horizon du trou noir seraient de´couple´es, l’une
absorbe´e par le trou noir, l’autre e´mise re´sultant en une e´vaporation du trou noir.
Pour des objets tre`s e´nerge´tiques comme les e´toiles a` neutron, on peut pre´dire une
perte d’e´nergie de rotation par l’interaction avec un vide fortement magne´tise´, comme le
montre un calcul re´cent [7]
1.2 Le vide et la brisure spontane´e de syme´trie
Dans le mode`le standard de physique des particules, ll est possible d’unifier les forces
e´lectromagne´tiques et faibles dans une meˆme description a` condition d’imposer une brisure
de la syme´trie. Le secteur e´lectrofaible se retrouve ainsi de´crit par un groupe SU(2)LU(1)Y
ou` les bosons vecteurs W et Z sont massifs [8].
La brisure spontane´e de syme´trie est obtenue par la pre´sence d’un champ scalaire : le
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champ de Higgs φ. A ce champ scalaire est associe´ un potentiel V (φ) tel que le champ
acquie`re une valeur dans le vide non nulle qui brise la syme´trie e´lectrofaible.
V (φ) = λ((φ+φ)− v
2
2
)2
Ce champ, par sa valeur attendue dans le vide (φ+φ)vide =
v2
2
, confe`re une masse aux
bosons W et Z et permet aussi de rede´finir la masse des fermions comme une interaction
de Yukawa avec l’e´tat fontamental du champ, c’est a` dire le vide.
Fig. 1.3 – Le potentiel de Higgs
1.3 Le vide en relativite´ ge´ne´rale
L’e´quation d’Einstein
Rµν − 1
2
Rgµν + Λgµν = 8πGT µν (1.1)
relie la me´trique de l’espace-temps (de´finie par Rµν le tenseur de courbure de Ricci, R
la courbure, et gµν le tenseur me´trique) au tenseur e´nergie impulsion : T µν avec G et Λ
les constantes gravitationnelle et cosmologique.
Si l’on conside`re un fluide parfait, de´fini par une densite´ d’e´nergie ρ et une pression
isotrope P , le tenseur e´nergie impulsion s’e´crit :
Tµν = (ρ+ P )VµVν + Pgµν (1.2)
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ou Vµ est la quadri-vitesse du fluide.
Si l’on conside`re maintenant le champ scalaire de la section pre´ce´dente, le tenseur
e´nergie impulsion va s’e´crire :
Tµν =
1
2
∂φ∂φ+ +
1
2
(gρσ∂φ∂φ+)gµν − V (φ)gµν
et dans le vide
T vacµν = −V (φ0)gµν
Ainsi, en posant ρvac = V (φ0) et en identifiant avec l’e´quation 1.2, on doit avoir
Pvac = −ρvac et le vide peut eˆtre identife´ a` un fluide parfait avec Pvac = −ρvac.
On peut maintenant revenir a` l’e´quation d’Einstein, ou` l’on voit que ce terme −ρvacgµν
peut eˆtre passe´ dans le membre de gauche et eˆtre identifie´ a` la constante cosmologique.
C’est la raison pour laquelle, constante cosmologique et e´nergie du vide sont en ge´ne´ral
interchangeable meˆme si l’interpre´tation sera dans le premier cas ge´ome´trique et un fluide
dans le second.
1.4 Le vide a` l’echelle cosmologique
1.4.1 Le vide primordiale
Le vide primordial a une importance toute particulie`re dans les mode`les de big bang
qui subissent une pe´riode inflationnaire.
L’origine des fluctuations de l’univers primordial pourrait aussi se trouver dans la
structure du vide quantique que nous venons de pre´senter.
Sans entrer dans un cadre rigoureux [10], il est possible de simplifier l’univers primor-
dial ainsi : Aux premiers instants, un champ scalaire φ unique domine, il est homoge`ne et
isotrope. Les fluctuations du vide de ce champ sont pre´sentes sous la forme d’un spectre
gaussien et viennent s’ajouter a` ce champ uniforme. Ce champ est a` l’origine d’une phase
inflationnaire exponentielle. Les fluctuations initiales du champ φ subissent aussi l’inflation
et de´passent le rayon de Hubble passant ainsi d’un mode quantique a` un mode classique.
Ces fluctuations de densite´ seront a` l’origine de toutes les structures cosmologiques qui se
forment sous l’action de la gravitation.
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1.4.2 Le vide aujourd’hui
Le vide aujourd’hui est la composante majoritaire de l’univers, en ce sens que l’univers
est de nos jours tre`s peu dense (e´quivalent a` quelques protons par m3). On a pense´ que
ce vide n’avait pas d’influence sur la dynamique de l’univers jusqu’aux de´couvertes de la
fin des anne´es 1990 et la mesure de l’expansion acce´le´re´e de l’univers [11].
Cette acce´le´ration est tout a` fait compatible avec l’action d’une e´nergie du vide non
nulle mais pas celle pre´dite par la me´canique quantique qui est fortement en de´saccord
avec l’observation, comme nous le de´taillons dans la section suivante. On pourrait alors
eˆtre tente´ de conside´rer non pas une e´nergie du vide quantique mais une constante cos-
mologique telle que l’a introduite Einstein. Ne´anmoins cela soule`ve des questions qui sont
de´veloppe´es dans la section suivante.
1.5 Le proble`me de la constante cosmologique
Le proble`me de la constante cosmologique apparaˆıt lorsque l’on essaye de re´unir
l’e´chelle cosmologique et l’e´chelle microscopique, ou plus exactement lorsque l’on veut
e´tendre les pre´dictions du mode`le standard de physique des particules au domaine de la
relativite´ ge´ne´rale.
Le proble`me apparaˆıt sous deux aspects : l’e´nergie du vide associe´e aux fluctuations
quantiques et celle associe´e a` la valeur non nulle dans le vide du champ scalaire de la
brisure spontane´e de syme´trie.
Pour traiter le premier aspect, revenons a` la description quantique : En me´canique
quantique, l’Hamiltonien d’un oscillateur harmonique s’e´crit
H =
∑
k h¯wk(aa
++ 1
2
). Ainsi l’e´tat d’e´nergie sans exitation est e´gale a` Hvide =
∑
k
1
2
wk
et est donc infini.
Pour tous les calculs de physique des particules mais aussi ceux d’effets macroscopiques
comme l’effet Casimir, on conside`re des changements d’e´tats relatifs et donc l’e´nergie
moyenne du vide disparait dans les calculs, seules les fluctuations contribuants, et ce
terme divergent n’est pas un proble`me.
Ce n’est plus le cas lorsque l’on conside`re que l’e´nergie du vide a une action sur la
me´trique de la relativite´ ge´ne´rale, comme toute autre forme d’e´nergie. L’effet d’une e´nergie
du vide peut ainsi avoir des effets sur la dynamique de l’univers, nous y reviendrons plus
en de´tails.
Une the´orie des champs comme le mode`le standard est de´finie et ve´rifie´e jusqu’a` une
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certaine e´chelle d’e´nergie qui correspond a` un cut-off en longueur d’onde dans les somma-
tions ou inte´grales. Ainsi, la densite´ d’e´nergie, en sommant tous les modes jusqu’a` kmax,
s’e´crit :
ρvide =
1
2
h¯
∫ kmax
o
d3k
(2π)3
k = h¯
k4max
16π2
Si l’on veut comparer la valeur pre´dite par la the´orie des champs et le mode`le stan-
dard avec celle de notre univers a` grande e´chelle, on se trouve face au proble`me dit ’de
la constante cosmologique’. En effet, nous vivons dans un univers d’une grande platitude.
Donc la valeur de la densite´ totale est tre`s proche de la densite´ critique ρc = 2.10
−20 erg cm−3
qui correspond a` un univers parfaitement plat et donc une e´nergie du vide ≤ ρc. Or si
l’on veut estimer l’e´nergie du vide, en mettant un cut-off a` l’e´chelle de Planck (kmax =
1019 GeV ), on obtient ρvide = 10
110erg cm−3. On se trouve ainsi face a` un de´saccord
d’environ 120 ordres de grandeur !
On peut alors chercher une syme´trie qui pourrait annuler cet effet. A cet e´gard, la
supersyme´trie est a` premie`re vue, un tre`s bon candidat : L’hamiltonien pour un fermion
s’e´crit Hfermion =
∑
k wk(aa
+ − 1
2
) et pour un boson Hboson =
∑
k wk(aa
+ + 1
2
). On voit
que les contributions a` cette e´nergie du vide peuvent eˆtre positives ou ne´gatives. Ainsi
dans une the´orie supersyme´trique on aura Hbosonvide +H
fermion
vide = 0 : l’e´nergie du vide est
nulle 1
Cependant ceci n’est valide que dans le cas d’une supersyme´trie non brise´e et n’est
donc pas la solution. On peut aussi essayer de se placer dans un cadre incluant la gravite´
comme la supergravite´, mais cela ne suffit pas a` re´gler le proble`me [12].
Le deuxie`me aspect concerne l’e´nergie associe´e a` un champ scalaire : la valeur du
champ dans le vide est alors associe´e a` une e´nergie dont on peut identifier la valeur a`
l’e´chelle de brisure. Ainsi on aura, pour la brisure e´lectrofaible :
ρEWvide ≈ (200GeV )4 ≈ 3× 1047erg cm−3
ou encore, pour la brisure chirale
ρQCDvide ≈ (0.3GeV )4 ≈ 1.6× 1036erg cm−3
La` encore, le de´saccord entre les pre´dictions et la mesure est conside´rable.
Finalement, on a constate´ de nombreuses manifestations du vide sous forme de fluc-
tuations, mais son interpre´tation en tant que point ze´ro du champ d’e´nergie non nulle
sensible a` la gravitation se heurte a` la valeur pre´dite dans la cadre du mode`le standard de
physique des particules. Le meˆme proble`me se pose lorsque l’on fait intervenir un champ
scalaire dans le me´canisme de brisure spontane´e de syme´trie.
1On le montre plus rigoureusement avec les lois d’anticommutation des ge´ne´rateurs de supersyme´trie
agissant sur l’e´tat fondamental.
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Une solution tre`s peu naturelle peut eˆtre obtenue en ajustant pre´cisement les contri-
bution de fluctuations et de potentiel scalaire avec une constante cosmologique de type
ge´ome´trique.
D’autres solutions a` ce proble`me pourraient venir de conside´rations de syme´trie dans
le mode`le microscopique (au-dela` de la supersyme´trie) ou d’extensions de la relativite´
ge´ne´rale ou encore dans une reformulation du proble`me, par exemple avec une approche
thermodynamique [13]
La queˆte peut eˆtre encore longue car on pose probablement un proble`me liant la
relativite´ ge´ne´rale et la physique quantique.
1.6 Conclusion
L’e´tude des proprie´tes du vide soule`ve encore bien des questions qui n’ont pas force´ment
leur re´ponses dans les mode`les standard de physique des particules ou de cosmologie.
On trouvera peut eˆtre des re´ponses avec l’e´tude de la brisure e´lectrofaible et l’e´ventuel
boson de Higgs, la supersymme´trie ou l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire, tous pouvant
apporter des e´le´ments utiles pour comprendre la physique inscrite dans la structure du
vide.
Les chapitres qui vont suivre proposent ainsi des approches de physique des parti-
cules expe´rimentales et de cosmologie observationnelle permettant d’apporter quelques
e´le´ments, e´ventuellement comple´mentaires, pour mieux cerner les diffe´rentes facettes du
vide.
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Chapitre 2
Calorime´trie et de´tecteurs de vertex
2.1 Introduction
Fig. 2.1 – Le de´tecteur ATLAS
Le de´tecteur ATLAS est un de´tecteur qui a e´te´ optimise´ pour de´tecter les signaux de
nouvelle physique et eˆtre capable de les e´tudier. Son optimisation a fait appel a` un e´ventail
tre`s vaste de signaux de physique potentiels qu’il serait trop long d’e´nume´rer dans une
introduction. Nous insisterons ici sur deux recherches cle´s au LHC : la recherche du Higgs
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et la recherche de la supersyme´trie. La dernie`re est tre`s sensible a` la mesure de l’e´nergie
totale (dans le plan transverse) pour de´tecter une e´ventuelle e´nergie manquante signalant
la particule SUSY la plus le´ge`re e´chappant a` toute de´tection. La recherche du Higgs, dans
son domaine de masse le plus favorise´ par les mesures actuelles, de´pend fortement de la
signature en deux photons, signature visible si la re´solution en e´nergie est de l’ordre de 1
pour cent a` 100 GeV. Un autre couplage important, qui peut devenir primordial dans un
cadre supersyme´trique est le couplage au quark b. Dans ce cas, la reconnaissance des b
est un e´le´ment essentiel de cette recherche.
Ces raisons, parmis d’autres, justifient l’attention particulie`re que l’on porte a` un
calorime`tre herme´tique ayant une re´solution en e´nergie de 1% a` 100 GeV et a` un de´tecteur
de vertex pre´cis.
2.2 La calorime´trie e´lectromagne´tique d’ATLAS
2.2.1 Introduction
Je vais pre´senter succintement dans les paragraphes qui suivent, le chemin parcouru
pour passer d’un concept de de´tecteur a` la re´alisation finale, qui se trouve eˆtre, dans le cas
des expe´riences LHC, de dimension industrielle. Je pre´sente donc le concept, puis l’adap-
tation au contraintes de l’expe´rience ATLAS, la phase de prototypage puis finalement les
tous premiers re´sultats montrant le de´tecteur preˆt pour les premie`res collisions du LHC.
2.2.2 La ge´ome´trie en accorde´on
La ge´ome´trie en accorde´on a e´te´ e´tudie´e puis choisie pour le calorime`tre a` argon liquide
d’ATLAS pour ses carate´ristiques de rapidite´ et d’hermiticite´, avantages de´cisifs sur une
expe´rience comme ATLAS.
Si le concept est simple a` exposer, l’application consistant a` concevoir un calorime`tre
cylindrique ferme´ a ne´cessite´ des phases de conception et de prototypage importantes.
Elle seront de´crites dans les sections suivantes.
Un calorime`tre a` argon liquide en accorde´on est un assemblage classique d’absorbeurs
et d’e´lectrodes de lecture plonge´s dans l’argon liquide qui joue le roˆle de milieu actif.
Les absorbeurs et e´lectrodes sont plie´s en accorde´on de fac¸on a` pre´senter a` une particule
incidente une alternance d’absorbeur et de milieu actif, voir she´ma de la figure 2.2 . La
lecture des e´lectrodes peut se faire ainsi sur l’une ou l’autre des faces du de´tecteur, sans
aucun cable le traversant, assurant ainsi une parfaite herme´ticite´.
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Le signal collecte´ a la forme d’une de´charge (Fig 2.2). Il peut eˆtre mis en forme par
une e´lectronique approprie´e et eˆtre ainsi lu en quelques dizaines de nano secondes.
Fig. 2.2 – Le she´ma de principe d’un calorime`tre a` accorde´on compare´ a` un empilement
de plaques classique et la lecture rapide avec mise en forme e´lectronique
2.2.3 Mode´lisation et optimisation
On a vu qu’un calorime`tre en accorde´on pouvait a` priori re´pondre a` deux caracte´ristiques
essentielles pour ATLAS : l’herme´ticite´ et la rapidite´. Une troisie`me caracte´ristique es-
sentielle est la pre´cision de la re´ponse en e´nergie qui est caracte´rise´e par un terme
d’e´chantillonnage, variant comme l’inverse de la racine carre´ de l’e´nergie et un terme
constant. Afin de re´pondre au cahier des charges d’ATLAS, l’objectif est d’avoir un terme
d’e´chantillonnage de 10% et un terme constant de 0.7%. Une optimisation utilisant une
simulation de´taille´e a ainsi e´te´ mene´e pour de´finir les caracte´ristiques de la ge´ome´trie du
calorime`tre qui puisse satisfaire aux crite`res d’herme´ticite´, rapidite´ et re´solution.
En partant d’une ge´ome´trie ide´ale en accorde´on, avec des angles parfaits, la ge´ome´trie
peut eˆtre de´crite par les parame`tres d’angle de pliage : θ, de longueur entre deux plis : l et
d’espace entre deux plaques : ǫ. On obtient ainsi les parame`tres qui assurent une re´ponse
parfaitement uniforme (minimisant le terme constant de la re´solution en e´nergie) par la
relation de diffraction :
lcosθ =
nǫ
sinθ
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En re´alite´, les angles obtenus par pliage d’une plaque d’e´paisseur ǫp ne sont pas parfaits
mais arrondis. De plus l’obtention du signal d’ionisation de´pose´ dans l’argon liquide se
fait par de´rive des charges le long d’un champ e´lectrique qui n’est pas uniforme.
On a donc utilise´ une simulation de´taille´e reprenant tous les e´le´ments du calorime`tre
avec l’outils GEANT [14] pour simuler la matie`re et le de´pot d’e´nergie et une simulation
de la carte du champ e´lectrique pour simuler la collection de charge, voir Fig 2.3.
Fig. 2.3 – Simulation de´taille´e dans GEANT du calorime`tre avec une ge´ome´trie en ac-
corde´on
Pour finir, la lecture du signal est aussi simule´e, en tenant compte de la transformation
du courant par la mise en forme, elle meˆme lue par e´chantillonnage.
Tous ces parame`tres en place, il a e´te´ possible de pre´parer des prototypes qui ont par
la suite permis de valider cette simulation et pour finir de choisir les parame`tres pour le
calorime`tre d’ATLAS avec une ge´ome´trie cylindrique et des cellules projectives.
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Le calorime`tre se de´compose en trois parties : un baril et deux bouchons, voir she´ma 2.4.
Dans la ge´ome´trie du baril, l’accorde´on s’enroule autour d’un axe paralle`le a` la pliure, l’es-
pacement entre les absorbeurs augmentant avec le rayon. Deux bouchons sont construits
suivant une ge´ome´trie dite en e´ventail, ou l’accorde´on s’enroule autour d’une direction
perpendiculaire a` la pliure.
Les parame`tres ont e´te´ choisis pour satisfaire au mieux les conditions pre´cite´es.
2.2.4 Les prototypes
2.2.4.1 Ge´ne´ralite´s
Une se´rie de prototypes a e´te´ re´alise´e de 1990 a` 1994 pour valider le concept, la
simulation et enfin obtenir le dessin final. Les prototypes ont ainsi valide´ tour a` tour,
une ge´ome´trie en accorde´on et son e´lectronique de lecture [15] ayant les performances
de re´solution attendues, puis une lecture rapide [16], l’inte´gration d’un compartiment
pied de gerbe, une ge´ome´trie cylindrique pour le baril [17] et une ge´ome´trie en e´ventail
pour le bouchon [18]. Pour illustrer cette pe´riode de prototypage, je pre´sente quelques
re´sultats obtenus avec le prototype de bouchon qui a repre´sente´ un de´fi tout particulier
pour maintenir les performances nominales avec une ge´ome´trie initialement en accorde´on
qui a e´te´ transforme´e en e´ventail !
Fig. 2.4 – Le syste`me calorime´trique d’ATLAS
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2.2.4.2 Le prototype du bouchon
Le bouchon du calorime`tre d’ATLAS couvre une re´gion en pseudo rapidite´ η 1 allant
de 1.4 a` 3.2. Le bouchon est conc¸u comme deux roues concentriques avec une se´paration
a` η = 2.4. Le prototype du bouchon correspond approximativement a` un secteur de la
roue interne, avec 0.55 m de profondeur, un rayon interne de 0.4 m et un rayon externe de
de 0.96 m. Dans la description qui va suivre, la direction radiale est perpendiculaire a` la
direction du faisceau. La ge´ome´trie a e´te´ optimise´e pour avoir un rapport d’e´chantillonnage
quasi constant pour toute particule issue du point d’interaction (dite particule projective).
Ainsi, l’e´paisseur des plaques d’absorbeur, l’espacement entre ces plaques ainsi que l’angle
d’accorde´on est variable en fonction du rayon, voir figure 2.5.
Fig. 2.5 – La ge´ome´trie des accorde´ons variant avec le rayon dans la roue du bouchon
Apre`s une mise en forme et lecture rapide, la re´ponse de´pend de l’e´nergie de´pose´e mais
aussi de la largeur de l’intervalle et de la haute tension applique´e :
1η = −ln(tan(θ/2)) ou θ est l’angle par rapport a` l’axe du faisceau
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signal ∝ Xlar
Xtot
v
g
=
Xlar
Xtot
(U/g)0.3
g
=
Xlar
Xtot
(U)0.3
g1.3
ou Xlar
Xtot
est le rapport d’e´chantillonnage, v la vitesse de de´rive , U la haute tension et
g la largeur de l’espacement.
Ainsi, pour un rapport d’e´chantillonnage constant et pour obtenir une re´ponse du
calorime`tre inde´pendante de la position avec cette ge´ome´trie, une haute tension variable
en fonction du rayon doit eˆtre applique´e.
Les absorbeurs sont re´alise´s avec des plaques de plomb recouvertes sur chaque face
de fines plaques d’acier inoxydable, l’assemblage se faisant par collage apre`s pliage. Les
e´lectrodes sont des plaques multicouches de cuivre et de kapton qui sont segmente´es en
bandes projectives de ∆η = 0.03. Dans la direction azymuthal, trois bandes d’e´lectrodes
conse´cutives sont re´unies pour former une cellule de ∆φ = 0.05. chaque bande est seg-
mente´e longitudinalement en trois re´gions de profondeur 9Xo, 9Xo et 6Xo respectivement.
Ainsi les cellules de lecture sont de´finies par ∆η∆φ = 0.03× 0.05 et ∆η∆φ = 0.06× 0.05
pour le dernier secteur longitudinal.
Ce prototype a e´te´ teste´ a` l’aide de faisceaux d’e´lectrons de 20 a` 300 GeV aupre`s
du SPS au CERN en novembre 1993 puis avril 1994 et nous pre´senterons les principaux
re´sultats issus de l’analyse de ces donne´es.
La re´ponse le long d’une cellule
Un point important pour ce calorime`tre est l’uniformite´ de sa re´ponse. En observant
la re´ponse du de´tecteur sur la fig 2.6, on constate deux effets principaux responsables de
la variation du signal.
Le premier effet correspond a` la lecture en groupe (ou amas) de cellules. En effet,
la re´ponse du calorime`tre est reconstruite en sommant l’e´nergie contenue dans un amas
de 5(η) × 3(φ) cellules autour de la cellule de maximum d’e´nergie. On observe ainsi une
forme parabolique dans la direction η correspondant au pertes late´rales sur les bords
de l’amas de cellules. L’autre effet est observe´ dans la direction φ, il correspond aux
variations re´siduelles de la forme en accorde´on qui correspondent a` une non uniformite´
de l’e´chantillonnage et de la collection de charge. Ainsi cette forme est bien de´crite par le
Monte-Carlo fig 2.7 mais l’amplitude des modulations doit eˆtre ajuste´e sur les donne´es.
Une correction utilisant des fonctions polynomiales, voir fig 2.6, a e´te´ ainsi ajuste´e
dans les deux directions et utilise´e pour la suite de l’analyse des donne´es.
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Fig. 2.6 – Variation de la re´ponse du calorime`tre en fonction de la position d’entre´e
de l’e´lectron dans une cellule en fonction des directions η et φ a` plusieurs rayons (η)
diffe´rents [18].
Fig. 2.7 – Variation de la re´ponse du calorime`tre en fonction de la position d’entre´e de
l’electron dans une cellule dans la direction φ pre´dite par le Monte-Carlo. La courbe est
une parame´trisation de ces modulations et sera utilise´e pour corriger les donne´es [18].
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La re´solution en e´nergie locale
Pour calculer la re´solution en e´nergie, les corrections sur l’uniformite´ de la re´ponse
de´crite au paragraphe pre´ce´dent sont applique´es et la re´solution est calcule´e dans dif-
ferentes cellules avec des position en η et des e´nergies diffe´rentes, voir fig 2.8. On peut
ensuite parame´trer la re´ponse en e´nergie par la formule :
σ
E
=
a√
E
⊕ b
E
⊕ c
ou a est le terme d’e´chantillonnage, b le terme de bruit et c le terme constant local. Le
re´sultat moyen est : a=10.5 (% Gev−1/2), b = 0.55 (% Gev−1) et c = 0.35(%).
Fig. 2.8 – A Droite : Re´solution en e´nergie en fonction de l’e´nergie du faisceau d’e´lectrons
a` plusieurs rayons (η), A gauche : Idem, pour la line´arite´ de la re´ponse par rapport a`
l’e´nergie du faisceau [18].
La line´arite´
La line´arite´ en e´nergie a e´te´ e´tudie´e avec les meˆmes donne´es, le re´sultat est montre´
fig 2.8 et indique que la non-line´arite´ est infe´rieure a` 1%.
La re´solution en position
La re´solution en position, dans les directions η et φ est de´termine´e par le barycentre
ponde´re´ en e´nergie de l’amas de cellules 3 × 3. apre`s correction en “S” typique d’un
de´tecteur en damier, la re´solution est calcule´e entre le point d’impact extrapole´ d’un
syste`me de chambre a` fil dans le faisceau et la position de´termine´e par le calorime`tre. Le
re´sultat correspond a` une re´solution moyenne de
ση,φ =
4.5 (mm Gev−1/2)√
E
⊕ 25 (mm Gev
−1)
E
⊕ 0.22 (mm)
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L’uniformite´ et la re´solution en e´nergie globale
L’uniformite´ de la re´ponse entre chaque cellule a e´te´ mesure´e fig 2.9 avec des e´lectrons
de 200 GeV sur une grille de 16× 3(η × φ) cellules, la dispersion a e´te´ mesure´e a` 0.55 %
(± 0.08).
Fig. 2.9 – A gauche : Uniformite´ de la re´ponse en fonction de η pour trois valeurs de φ,
A droite : Re´solution en e´nergie globale pour un faisceau de 197 GeV environ [18].
Finalement, la re´solution globale, en utilisant tous les points de la grille a e´te´ mesure´e
fig 2.9 et la dispersion est de 1.14 %. Si l’on soustrait quadratiquement la contribution
du terme d’e´chantillonnage (0.76%) et du terme de bruit (0.26%) d’apre`s la mesure lo-
cale, on obtient un terme constant global de 0.79% (± 0.04), le´ge`rement supe´rieur a` la
somme quadratique du terme local de 0.35 et de la non-uniformite´ de cellule a` cellule
de 0.55%, indiquant une le´ge`re sous estimation du terme local qui a e´te´ en effet corrige´
spe´cifiquement.
Conclusion
Les performances du prototype sont proches du cahier des charges d’ATLAS et ont
permis de valider la phase de recherche et de´veloppement pour passer dans la phase de
production des modules et de construction des bouchons du calorime`tre d’ATLAS.
2.2.5 Le calorime`tre d’ATLAS
Le calorime`tre d’ATLAS est le re´sultat d’une mise a` l’e´chelle des derniers prototypes
avec quelques ajustements, notons ainsi que les bouchons sont constitue´s de plaques
d’e´paisseurs constantes, ce qui simplifie la re´alisation sans de´grader la re´solution [19].
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Une dernie`re phase de tests sur les premiers modules a permis de corriger des de´fauts
re´siduels. A titre d’exemple, les re´sultats en test faisceau [20] du bouchon sont pre´sente´s
figure 2.10 pour la re´solution en e´nergie globale d’un faisceau d’e´lectrons de 119 GeV. On
constate que l’on est bien compatible avec le cahier des charges d’un terme d’e´chantillonnage
de 10% et d’un terme constant de 0.7.
En septembre 2008, le calorime`tre a vu les premiers e´ve´nements (fig 2.11) issus d’un
faisceau de proton expe´rimental du LHC dans un mode cible fixe temoignant ainsi du bon
fonctionnement du calorime`tre.
Fig. 2.10 – En haut, une vue d’un bouchon du calorime`tre e´lectromagne´tique d’ATLAS
dans son cryostat. En bas, la re´solution globale pour un faisceau d’e´lectrons de 119 Gev
reparti sur une surface de 2455 cellules du bouchon du calorime`tre d’ATLAS [20]
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Fig. 2.11 – Le premier e´ve´nement dans ATLAS en provenance du faisceau du LHC (en
mode pseudo cible fixe)
2.3 L’alignement des de´tecteurs de vertex
Le de´tecteur de vertex d’une expe´rience de physique des particules est essentiel a` la
reconnaissance des particules a` faible dure´e de vie comme les hadrons beau. On distingue
deux vertex lors d’une collision produisant une particule secondaire a` faible dure´e de
vie. Le premier, dit primaire, est le point de collision, le second, dit secondaire, est le
point ou` s’est de´sinte´gre´ la particule produite. Dans les cas qui nous concernent, les
traces de de´sinte´gration sont mesure´es a` quelques centime`tres de la collision alors que le
vertex secondaire se situe a` quelques millime`tres seulement. Il s’agit donc d’extrapoler
des mesures avec une grande pre´cision, d’ou` l’importance de la pre´cision impose´e a` la
localisation des e´le´ments de de´tection. La proce´dure permettant de minimiser l’erreur sur
la localisation est appele´e alignement, elle correspond en effet virtuellement a` re´aligner
chaque e´le´ment de de´tection sur sa position nominale. Nous exposerons tout d’abord le
principe ge´ne´rique de la me´thode, puis ses applications au de´tecteurs ALEPH et ATLAS.
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2.3.1 La me´thode d’alignement par minimisation
La me´thode d’alignement s’appuie sur des mesures de traces et un mode`le de de´tecteur.
Le mode`le de de´tecteur de´crit la position des e´le´ments de de´tection dans l’espace en fonc-
tion d’un certain nombre de parame`tres. Nous appelerons ceux-ci les parame`tres d’aligne-
ment, note´s ai. Les points de mesure sur un de´tecteur sont appele´s “hit”. Les hits associe´s
a` une meˆme particule appartiennent a` une trace. La trace, ou trajectoire de la parti-
cule dans un champ magne´tique, est mode´lise´e par une he´lice. L’ope´ration d’alignement
consiste a` ajuster les parame`tres d’alignement de fac¸on a` ce que les hits mesure´s coin-
cident avec une trace. Pour cela, un χ2 global est construit pour minimiser l’e´cart entre
les points mesure´s et les traces. Ainsi, pour chaque hit mesure´ associe´ a` une trace, l’e´cart
quadratique ponde´re´ est ajoute´ au χ2 : soit (xhit − xtrace)2/σhit, ou σhit est l’erreur sur la
mesure du hit. Par construction, le χ2 est fonction des parame`tres ai et des parame`tres
de trace ti, car xtrace = f(ti, ai). La premie`re e´tape consiste a` de´terminer le parame`tre
de trace ti, au minimum du χ
2 pour chaque trace. Ensuite la minimisation du χ2 permet
d’obtenir les valeurs des parame`tres d’alignement. Si on se place dans une approximation
quasi-quadratique, la solution peut eˆtre obtenue par la me´thode du gradient :
∂χ2
∂ai
= 0
implique
∂χ2
∂ai
=
∂χ2
∂ai
+ (ac − am) ∂
2χ2
∂ai∂aj
= 0 (2.1)
ou` ac est la position courante et am la position au minimum.
en notant ∂χ
2
∂ai
= Vi, le vecteur des de´rive´es premie`res et
∂2χ2
∂ai∂aj
la matrice des de´rive´s
secondes,
on obtient la valeur des parame`tres d’alignement par :
ami = a
c
i +M
−1
ij Vi (2.2)
Il suffit de calculer l’inverse de la matrice des de´rive´es secondes et de la multiplier par
le vecteur des de´rive´es premie`res pour obtenir le re´sultat recherche´. Si l’approximation
quadratique n’est pas exacte, il faut e´ventuellement ite´rer l’ope´ration.
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2.3.2 Alignement du de´tecteur de vertex d’ALEPH
Le de´tecteur d’ALEPH au silicium (VDET) [21] est compose´ de deux couches de 9 et
15 faces respectivement. Chaque face comporte 6 wafers de silicium, de dimension 5x6.5
cm chacun. La re´solution intrinse`que est de l’ordre de 10 µm et donc la pre´cision de
l’alignement doit eˆtre infe´rieure a` cette valeur pour ne pas eˆtre dominante.
Avec 6 parame`tres d’alignement par wafer et 144 wafer, il faut minimiser un χ2 fonction
de 864 variables. Les e´tapes de la minimisation sont les suivantes :
Premie`re e´tape : construction d’un χ2 pour chaque trace en re´solvant les parame`tres
de trace au minimum de χ2, de fac¸on analytique, pour les diffe´rents cas :
– un constrainte sur une seule couche en utilisant les parame`tres de traces du tracking
externe (ie : la mesure des traces par des de´tecteurs externes au VDET) et en
propageant l’erreur associe´e.
– une contrainte avec deux couches, ou` l’angle est pre´cise´ment de´termine´ par la mesure
du VDET, les autres parame`tres venant toujours du tracking externe
– une contrainte a` trois couches utilisant les traces traversant les zones de recouvre-
ment entre les wafers.
– une contrainte utilisant plusieurs traces simultane´es provenant d’un meˆme vertex
(dilepton provenant des e´ve´nements Z-¿ll ou vertex des e´ve´nements hadroniques)
La seconde e´tape consiste a` calculer les vecteur et matrice des de´rive´es premie`res et
secondes du χ2 construit dans la premie`re e´tape.
On peut alors trouver les parame`tres d’alignements comme indique´ au paragraphe 2.3.1.
Cependant, e´tant donne´ le grand nombre de degre´s de liberte´, il peut eˆtre interessant de
re´duire ce nombre, c’est a` dire la taille de la matrice, en utilisant des contraintes sur les pa-
rame`tres d’alignement. C’est ce qui est utilise´ pour la me´thode d’alignement d’ALEPH. On
peut ainsi de´finir dans l’espace des parame`tres d’alignement, un sous-espace qui de´termine
entie`rement l’alignement, le sous espace comple´mentaire e´tant fixe´ par des combinaisons
line´aires des parame`tres du premier.
Cette combinaison est fixe´e par la contrainte impose´e et peut eˆtre repre´sente´e comme
une direction. Par exemple si tous les wafers sont solidaires, seul un alignement global avec
6 parame`tres est ne´cessaire. Les contraintes choisies ont ainsi e´te´ la rigidite´ transverse sur
une face et un mouvement de torsion d’une face.
Une fois la ou les contraintes de´finies, l’espace des parame`tres d’alignement est re´duit
par projection sur l’espace orthogonal aux contraintes. La matrice et le vecteur des de´rive´s
sont projete´s, le syste`me de l’e´quation 2.2 est re´solu puis les de´placements projete´s a`
l’envers dans l’espace des parame`tres complet.
Cette me´thode d’alignement [22] a e´te´ utilise´e avec succe`s lors de l’exploitation de
LEP2, avec un nombre de traces peu important et a permis de re´duire l’impre´cision due
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a` l’alignement a` mieux que 10 pour cent de l’erreur intrinse`que (de l’ordre de 2 a` 30
micron me`tre suivant la position) et donc ne de´gradant pas la de´termination des vertex et
parame`tres de traces utilise´s pour le reconnaissance des e´ve´nements contenant des quarks
b.
L’intereˆt principal re´side dans la precision de la de´termination des vertex, que l’on
peut mesurer par la resolution sur le vertex primaire par exemple. Cependant, a` titre
d’illustration, il est interessant de comparer cette me´thode d’alignement interne a` l’aide
des traces avec la mesure par un syste`me externe de controle par mesure laser [23]. Nous
avons ainsi re´ussi a` mettre a` jour un mouvement lent et global au cours de la prise de
donne´es qui a e´te´ mesure´ par les deux me´thodes inde´pendamment. voir fig 2.12.
Fig. 2.12 – Suivi du de´placement global du VDET d’ALEPH avec l’alignement des traces
et un syste`me laser de controˆle [23].
2.3.3 Alignement du de´tecteur de vertex a` pixel d’ATLAS
Le de´tecteur a` vertex d’ATLAS est compose´ de trois couches de de´tecteur a` pixel. Il
est lui meˆme entoure´ par un de´tecteur au silicium (SVT). Le nombre de degre´s de liberte´
avoisine 10000 pour le de´tecteur a` pixel et 30000 pour tout le syste`me de de´tecteur a`
silicium complet.
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La complexite´ accrue d’ATLAS en raison du grand nombre de canaux a amene´ a`
choisir des options diffe´rentes [24] de celles d’ALEPH.
Pour la premie`re e´tape, plutoˆt que de rechercher une re´solution analytique, les e´quations
sont line´arise´es par rapport aux parame`tres de traces et aux parame`tres d’alignement. Les
parame`tres de trace sont re´solus nume´riquement en minimisant le χ2, pour chaque trace,
dans l’approximation line´aire et en utilisant la me´thode du gradient de´ja` pre´sente´e. la
solution est substitue´e dans le χ2 pour la seconde e´tape ou une nouvelle minimisation est
effectue´e.
Cette proce´dure d’alignement a` e´te´ teste´e sur des e´ve´nements MC a` grande e´chelle,
en utilisant un cluster de machines linux en mode paralle`le (utilisant la technologie MPI)
pour effectuer l’inversion des grandes matrices (1500× 1500).
2.4 Mes contributions
J’ai travaille´ dans le groupe de calorime´trie a` argon liquide du CPPM de 1993 a` 1996.
Mon principal sujet d’activite´ a e´te´ l’e´tude et l’optimisation des performances du bouchon
du calorime`tre e´lectromagne´tique a` argon liquide pour l’expe´rience ATLAS. J’ai ainsi
coordonne´ une prise de donne´es en faisceau test d’un prototype et ai eu le roˆle principal
pour l’analyse des donne´es qui a abouti a` un papier que j’ai re´dige´ et qui a e´te´ publie´
dans Nuclear Instruments and Methods. J’ai participe´ a` l’optimisation du calorime`tre par
simulation de´taille´e du prototype.
J’ai finalise´ et publie´ dans la Proposition Technique du de´tecteur ATLAS les analyses
par simulation de couplages a` trois bosons de jauge. J’ai mene´ des analyses d’optimisation
du calorime`tre e´lectromagne´tique avec des simulations de´taille´es tout en maintenant et
de´veloppant le code GEANT des bouchons du calorime`tre.
J’ai e´te´ responsable de l’alignement du de´tecteur de vertex d’ALEPH a` partir du
printemps 1998 jusqu’a` la fin du programme LEP en 2000.
J’ai contribue´ a` la re´solution du proble`me de l’alignement des sous-de´tecteurs de trace
de l’expe´rience ATLAS en utilisant les me´thodes expe´rimente´es avec succe`s sur ALEPH
entre 2002 et 2003.
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Chapitre 3
La recherche de particules
supersyme´triques violant la R-parite´
avec le de´tecteur ALEPH
3.1 Supersyme´trie et R-Parite´
Nous ne pre´senterons, dans cette section, que quelques uns des principes des the´ories
supersyme´triques pour nous permettre d’introduire la R-Parite´. Ensuite quelques conse´quences
phe´nome´nologiques des mode`les avec R-Parite´ viole´e seront expose´es.
A la base des the´ories supersyme´triques [25], on trouve la structure alge´brique impli-
quant un ge´ne´rateur fermionique de spin 1
2
satisfaisant les relations :
{ {
Q, Q˜
}
= −2γµP µ
[Q,P µ] = 0
L’ope´rateur Q, permet de relier des champs bosoniques avec des champs fermioniques.
On peut ainsi construire un mode`le supersyme´trique standard, ou` l’on fait corres-
pondre a` chaque degre´ de liberte´ fermionique ou bosonique du mode`le standard, un nou-
veau champ supersyme´trique partenaire.
Ce mode`le est de´fini a` partir de cinq blocs de base :
1. Le lagrangien pour les superchamps de jauge SU(3)SU(2)U(1) ;
2. L’interaction de jauge des superchamps de quark et de leptons ;
3. L’interaction de jauge des deux doublets de Higgs ;
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Fig. 3.1 – Les particules du MSSM. Les sfermions neutres/charge´s se me´langent entre
eux pour former les e´tats propres de masse appele´s neutralinos/charginos
4. Les interactions super Yukawa triline´aires avec les Higgs (WRp) ;
5. Les interactions super Yukawa triline´aires entre les superchamps (W6Rp).
Le cinquie`me terme ge´ne`re des couplages qui violent directement les nombres lepto-
nique et baryonique et sont donc potentiellement incompatible avec la dure´e de vie du
proton observe´e expe´rimentalement.
Les quatres premie`res contributions sont invariantes sous une syme´trie appele´e la R-
Parite´, ils constituent le ’Minimal sypersymmetric Standard Model ’(MSSM). Le cin-
quie`me terme n’e´tant quant a` lui pas invariant par R-Parite´.
La R-parite´ est ainsi une syme´trie qui permet d’e´liminer les termes qui brisent l’inva-
riance B ou L dans le superpotentiel. Elle s’e´crit : R-Parite´ = (−1)2S(−1)3B+L. Dans cette
de´finition, R = +1, pour les particules standards et R = -1 pour leur superpartenaires.
Je vais supposer pour la suite que le lecteur est familier avec la phe´nome´nologie du
MSSM (sinon, se re´fe´rer a` [26] par exemple) et je ne rappelle ici que quelques points
principaux :
Le spectre des particules du MSSM est pre´sente´ figure 3.1. Les masses et les couplages
sont de´termine´s par les parame`tres du mode`le. (Les principaux sont : M1 : M2 : M3 pour
les masses des gauginos, m0 pour la masse des sfermions (en conside´rant une hypothe`se
d’unification), tanβ pour le rapport des valeurs attendues dans le vide du doublet de
Higgs, µ pour la masse des higgsinos).
La phe´nome´nologie du MSSM peut se re´sumer a` l’existence d’un grand nombre de
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nouvelles particules massives1 qui se de´sinte`grent en cascade qui se termine par la pro-
duction de la particule supersyme´trique la plus le´ge`re (LSP) qui est stable. Cette LSP ne
laisse pas de traces dans un de´tecteur et sa signature sera une “e´nergie manquante” dans
les e´ve´nements.
La phe´nome´nologie associe´e aux termes violant la R-Parite´ est contenue dans le su-
perpotentiel :
W6Rp = µiHULi +
1
2
λijkLiLjEk + λ
′
ijkLiQjDk +
1
2
λ
′′
ijkUiDjDk
ou` D,U et E sont les superchamps singlets des quarks down, up et des leptons, Q et
L sont les superchamps doublets des quarks et des leptons. λ, λ
′
, λ
′′
sont les couplages
de Yukawa et ijk les indices de ge´ne´ration. Ces trois termes du superpotentiel brisent le
nombre baryonique ou leptonique et peuvent donc induire des effets non observe´s experi-
mentalement, comme une de´sinte´gration rapide du proton.
L’invariance de jauge impose l’antisyme´trie des indices ij de λijk et jk de λ
′′
ijk. On a
ainsi 45 valeurs nouvelles pour les constantes de couplage λ, λ
′
, λ
′′
.
Les diagrammes associe´s aux couplages triline´aires sont repre´sente´s figure 3.2.
Fig. 3.2 – Les trois couplages associe´s aux couplages de Yukawa brisant les nombres
leptoniques ou baryoniques
Le couplage biline´aire est plus de´licat a` de´crire car il peut eˆtre annule´, lorsque la super-
syme´trie est non-brise´e, par un choix de base approprie´. Apre`s brisure, un couplage Higgs-
slepton est ine´vitable et conduit a` un me´lange Higgs-slepton avec une phe´nome´nologie [27]
que nous ne de´crirons pas dans ce me´moire.
1il peut y avoir des exceptions
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3.2 Les limites indirectes sur les couplages violant la
R-Parite´
Comme nous l’avons indique´ en introduction, les termes violant la R-Parite´ sont as-
socie´s a` des non-conservations des nombres baryoniques ou leptoniques. De telles viola-
tions de B ou L ne sont pas observe´es et l’on peut ainsi mettre des limites sur les valeurs
maximales que peuvent prendre les couplages λ.
Les limites indirectes concernent les valeurs des constantes de couplage triline´aires
λ, λ
′
, λ
′′
(comme indique´ pre´ce´demment, nous ne traiterons pas le cas du couplage bi-
line´aire).
Si l’on fait l’hypothe`se qu’un seul couplage domine sur les autres, les limites sont de
l’ordre de λ < (10−2 − 10−1) m˜
100GeV
, elles proviennent de mesures sur les courants neutres
ou charge´s, sur la de´sinte´gration be´ta double sans neutrino et des oscillations neutron
antineutron [27].
Si l’on autorise deux couplages dominants, les contraintes peuvent eˆtre beaucoup plus
fortes. Elles proviennent de quatres classes : Les processus avec changement de saveur
hadronique, ceux avec changement de saveur leptonique, les violations du nombre lepto-
nique et celles du nombre baryonique. Les contraintes varient entre l’unite´ et 10−27 [27].
Les plus fortes sont celles qui combinent violation de B et de L.
3.3 La recherche aupre`s du LEP avec le de´tecteur
ALEPH
3.3.1 La phe´nome´nologie
La pre´sence de termes violant la R-Parite´ change radicalement la phe´nomenologie. En
effet le LSP n’est plus stable et les sparticules peuvent eˆtre produites isole´ment. Les e´tats
finals recherche´s ne seront plus domine´s par la pre´sence d’e´nergie manquante, mais plutoˆt
par une plus grande multiplicite´ de traces leptoniques ou baryoniques. La production de
sparticules peut se faire par paires, comme dans le cas de la R-Parite´ conserve´e ou en
sparticule isole´e.
La de´sinte´gration, via un couplage violant la R-Parite´, peut se faire suivant deux
modes : directs ou indirects.
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Fig. 3.3 – De´sinte´gration directe violant la R-parite´ via les couplages λ, λ′ et λ′′.
W∗
χ+
ν, q
l, q
χ
Z∗
χ′
l¯, ν¯, q¯
l, ν, q
χ
l˜, ν˜, q˜
l, ν, q
χ
Fig. 3.4 – De´sinte´gration indirecte, via un neutralino χ qui se de´sinte`gre ensuite directement,
comme indique´ fig 3.3.
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Le mode direct fait intervenir un couplage triline´aire 6Rp et conduit a` une de´sinte´gration
des sfermions a` deux corps, comme indique´ sur la partie haute de la figure 3.3. Les neutra-
lino(charginos) se de´sinte`grent directement via un processus a` trois corps : Le neutralino
se de´sinte`gre en un fermion et un sfermion virtuel qui se de´sinte`gre lui directement comme
on vient de le de´crire. Les diagrammes correspondants sont pre´sentes dans la partie basse
de la figure 3.3 .
Le mode indirect correspond a` une cascade d’une sparticule vers un neutralino qui se
de´sinte`gre ensuite de fac¸on directe (figure 3.4).
Les e´tats finals lie´s a` ces modes de de´sinte´gration seront pre´sente´s plus en de´tail
dans le cas des productions aupre`s du LEP, qui servira d’exemple dans ce chapitre.
Ne´anmoins, certaines caracte´ristiques ge´ne´rales peuvent eˆtre retenues. La de´sinte´gration
directe conduit a` des e´tats leptoniques si l’on a un couplage λ (LLE) dominant , mixte
(lepton et baryon) dans le cas du couplage λ
′
(LQD) et baryoniques dans le cas du cou-
plage λ
′′
(UDD).
Puisque les the´ories supersyme´triques pre´disent l’existence d’un grand spectre de
nouvelles particules, il faudra aussi conside´rer les cas ou` des de´sinte´grations en cas-
cade de particules supersyme´triques plus lourdes pre´ce`dent la de´sinte´gration directe. Ces
de´sinte´grations donnent lieu a` des e´tats finals plus complexes et de plus grande multiplicite´
que les de´sinte´grations directes.
Un autre point important de la phe´nome´nologie est la longueur de de´sinte´gration des
modes directs. En effet, comme on peut conside´rer des constantes de couplage tre`s petites,
cela peut conduire a` des dure´es de vie non ne´gligeable, voire a` une de´sinte´gration en dehors
du de´tecteur. Dans ce cas, la signature sera identique au cas ou la R-Parite´ est conserve´e.
Par exemple, pour les sneutrinos, on calcule une longueur
L(cm) = 10−12(βγ)
1Gev
mν˜
e
1
λ2ijkλ
′2
ijk
Un formule similaire est obtenue pour les autres sfermions.
Dans le cas des gauginos-higgsino, on obtient, pour le neutralino,
L(cm) = 0.3(βγ)(
mf˜
100GeV
)4
1Gev
mχ˜0
[
1
λ2ijk
3
λ
′2
ijk
3
λ
′′2
ijk
]
Ce qui nous permet d’e´tablir les figures 3.5.
Une faible valeur de λ a deux conse´quences : Diminution du rapport de branchement
d’une production simple et allongement de la dure´e de vie des sparticules.
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Fig. 3.5 – Re´gion, dans le plan masse de la sparticule/couplage λ, ou` la sparticule a une
longueur de de´sinte´gration L¡ 1cm, 1¡L¡3m (grand vertex de´place´) et L¿3m (en dehors du
de´tecteur). Pour un neutralino (mf=100 GeV) a) et un slepton ou neutrino b [28])
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3.3.2 La recherche
Les recherches se sont effectue´es aupre`s du collisionneur e+e− LEP avec les quatres
de´tecteurs ALEPH, DELPHI, OPAL et L3. Je vais pre´senter la me´thodologie et les
re´sultats obtenus avec ALEPH.
Ces re´sultats correspondent aux donne´es collecte´es durant la seconde phase de LEP
(LEP2), a` des e´nergies atteignant au maximum 209 Gev dans le centre de masse. En
effet, les dernie`res anne´es de prise de donne´es de LEP ont e´te´ oriente´es vers la recherche
de nouvelles particules au seuil de production. Le plus attendu e´tant bien sur le boson
de Higgs. Ainsi, l’e´nergie a e´te´ augmente´e par paliers successifs de quelques Gev avec des
prises de donne´es courtes. Au final, les re´sultats sont obtenus avec deux e´chantillons a`
205 et 207 GeV, pour des luminosite´s respectives de 82 pb−1 et 134 pb−1.
D’apre`s la phe´nome´nologie de´crite au paragraphe pre´ce´dent, il est clair que la recherche
doit couvrir un grand nombre de topologies. Pour cela de multiples se´lections sur des va-
riables caracte´ristiques des e´ve´nements recherche´s ont e´te´ de´veloppe´es. Nous ne de´crirons
pas ces se´lections qui utilisent des me´thodes classiques par coupures sur des variables
discriminantes et optimise´es avec des e´ve´nement Monte-Carlo de bruit et de signal. Nous
allons cependant re´sumer les re´sultats obtenus pour chacunes d’entre elles.
La recherche se fait en supposant l’un des couplages dominant, les autres e´tant sup-
pose´s nuls.
La recherche dans le cas d’un couplage LLE dominant couvre les topologies allant
de deux leptons acoplanaires jusqu’a` six leptons et quatre neutrinos dans le cas le plus
complexe. Les se´lections sont pre´sente´es dans la table 3.1 avec les candidats observe´s dans
les donne´es et le bruit de fond attendu avec la simulation.
Les se´lections dans le cas d’un couplage LQD dominant sont pre´sente´es table 3.1
et correspondent a` des e´ve´nements avec une activite´e hadronique auquelle s’ajoute des
leptons et de l’e´nergie manquante.
Enfin dans le cas du couplage UDD dominant, les e´tats finals sont caracte´rise´s par
une activite´ hadronique importante auquelle s’ajoute e´ventuellement des leptons et de
l’e´nergie manquante, voir table 3.1.
Au final, par l’interme´diaire de ces recherches de sparticules, on constate un bon accord
des pre´dictions du mode`le standard sur un vaste e´ventail de topologies.
Comme on le voit dans ce tableau, meˆme les e´ve´nement avec de nombreux jets ne sont
pas exempt de bruit de fond. A titre d’illustration, un e´ve´vement a` 6 jets est pre´sente´ sur
la figure 3.6.
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Tab. 3.1 – Le nombre d’e´ve´nements observe´s dans les donne´es durant l’an 2000 et le bruit de
fond attendu correspondant. Pour les selections LLE¯ , en haut LQD¯ au milieu et U¯D¯D¯ en bas.
LLE Selection 205 GeV 207 GeV
Data Background Data Background
Leptons and Hadrons 5 3.5 8 5.6
6 Leptons + 6E 0 0.5 0 0.8
4 Leptons + 6E 1 2.3 4 3.1
ℓℓℓℓ 1 3.8 3 3.5
ℓℓττ 0 1.1 1 1.4
ττττ 1 2.4 5 2.6
Acoplanar Leptons 71 89 139 138
LQD Selection 205 GeV 207 GeV
Data Background Data Background
MultiJets + Leptons 5 5.2 14 8.6
Jets-HM 3 2.2 7 3.3
4 Jets + 2τ 9 5.0 6 8.0
Four-Jets 341 348 541 561
2 Jets + 2τ 7 4.9 7 7.9
AJ-H 12 10.7 19 18.5
4JH 4 3.7 4 5.9
5 Jets + 1 Iso. ℓ 1 2.1 2 3.7
4 Jets + 2 Iso. ℓ 0 1.3 1 2.0
UDD Selection 205 GeV 207 GeV
Data Background Data Background
Four Jets Broad 53 51.8 72 84.1
Many Jets 6 3.8 6 6.2
Many Jets + Leptons 6 7.6 14 12
Four Jets + 2 Leptons 2 2.1 4 3.6
Many Jets + 2 Leptons 3 2.9 1 4.9
Four Jets+ 6E 32 33.3 48 51.4
Many Jets+ 6E 30 33.3 48 51.4
Four Jets + Taus 78 76.1 144 125.5
Many Jets + Taus 8 9.7 17 15.0
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Fig. 3.6 – Un candidat six jets
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Fig. 3.7 – Exclusion a` 95% de niveau de confiance dans le plan (µ,M2) pour tan β = 1.41 et
m0 = 500 GeV/c
2 pour le cas LLE dominant, d’apre`s la non-observation de charginos et
neutralinos [30]
3.3.3 L’interpre´tation dans le cadre du MSSM avec 6Rp
N’ayant pas de de´saccord entre pre´dictions standard et observations, ces re´sultats
peuvent eˆtre utilise´s pour mettre des limites dans l’espace des parame`tres du MSSM.
Les limites sont obtenues sur les sections efficaces de production, elles meˆme fonction
des parame`tres du MSSM presente´s en introduction en incluant la masse des sparticules.
Elles sont aussi fonction des valeurs des indices de couplage λ et en ge´ne´ral le cas le plus
de´favorable, parmis toutes les combinaisons autorise´es d’indices, est pre´sente´ sauf si ces
indices sont spe´cifie´s. Nous ne pre´sentons qu’un aperc¸u des limites obtenues pour certains
cas repre´sentatifs.
La recherche de paires de charginos ou neutralinos conduit ainsi a` une exclusion dans
le plan (M2, µ), voir Fig. 3.7 pour le cas LLE dominant et pour tanβ = 1.41. On peut en
de´duire une limite de 103 GeV/c2 sur la masse du chargino le plus le´ger.
Les recherches de sleptons et de sneutrinos se de´sinte´grant indirectement conduisent
a` des limites dans le plan (mχ, m,ν˜) qui sont pre´sente´es dans le cas LQD dominant sur la
figures 3.8 avec le selectron et le sneutrino e´value´s a` µ = −200 GeV/c2 et tanβ = 2. On
peut par exemple en obtenir la limite me˜R > 93 GeV/c
2.
Enfin le stop(left-handed) se de´sinte´grant de fac¸on indirecte est recherche´ dans les
e´ve´nements multijets et peut eˆtre exclu jusqu’a` des masses de 71.5 GeV/c2 , dans le cas
UDD dominant, d’apre`s la figure 3.9.
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Fig. 3.8 – Exclusion a` 95% de niveau de confiance dans le plan (mχ, mℓ˜R) pour un selectron
et dans le plan (mχ, mν˜) pour un sneutrino muon ou tau, avec LQD dominant [30].
20
40
60
80
100
40 60 80 100
Ex
cl
ud
ed
 b
y 
G
Z 
M
ea
su
re
m
en
t
M(t~L) (GeV/c2)
M
(c
) (
Ge
V/
c2 )
ALEPH
(a)
Fig. 3.9 – A gauche, la limite a` 95% de niveau de confiance dans le plan (mχ, mb˜L) pour une
de´sinte´gration indirecte avec le couplage UDD dominant [30]. A droite, les limites sur le couplage
λ132 en fonction de la masse du sneutrino produit en mode singlet [31].
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Fig. 3.10 – La masse invariante reconstruite des paire de jets pour les e´ve´nements a` quatre
jets. L’histogramme en trait plein repre´sente la pre´diction du mode`le standard. Les points cor-
respondent au donne´es mesure´es. en c, les section efficaces maximum pour les sleptons et les
sneutrinos (LQD) et les squark (UDD) se de´sinte´grant directement sont montre´es. Les sections
efficaces de sneutrinos, smuons et squarks sont superpose´es [30].
Les e´ve´nements a` quatre jets, ou` l’on reconstruit la masse invariante des paires de jets
comme pre´sente´ figures 3.10, permettent de mettre des limites sur les sections efficaces de
production de sleptons/sneutrinos (LQD) et de squark (UDD).
Les re´sultats pre´ce´dents correspondent a` des productions en paires de sparticules mais
il existe aussi des canaux de production en singlet. Ainsi, la production d’un sneutrino
en singlet est possible avec un collisionneur e+e− si le couplage LLE est non nul. Dans ce
cas le mode de production non re´sonant, via le processus eγ → ν˜l est recherche´.
La non-observation d’e´ve´nements multileptons en exce`s par rapport au mode`le stan-
dard conduit a` des limites dans un plan masse du sneutrino et couplage, voir figure 3.9.
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En re´sume´, Dans le cas de de´sinte´grations directes de sfermions, les limites sont :
– pour un couplage LLE¯ :
- me˜R > 96 GeV/c
2 (µ = −200 GeV/c2, tan β = 2),
- mν˜e > 100 GeV/c
2 (µ = −200 GeV/c2, tanβ = 2),
- mµ˜R,τ˜R > 87 GeV/c
2,
- mν˜µ > 90 GeV/c
2.
– pour un couplage LQD¯ :
- mµ˜L > 81 GeV/c
2,
- mν˜µ > 79 GeV/c
2,
- mt˜L > 97 GeV/c
2 pour Br(t˜L → qτ) = 1.
– pour un couplage U¯D¯D¯ :
- mu˜L > 82.5 GeV/c
2,
- m
d˜L
> 77.0 GeV/c2.
Tab. 3.2 – Les limites infe´rieures, a` 95% de niveau de confiance, sur les masses des sparticules se
de´sinte´grant indirectement et pour chacun des trois couplages violant la R-Parite´. En supposant
mℓ˜,ν˜ −mχ > 10 GeV/c2 pour U¯D¯D¯ et µ = −200 GeV/c2 et tan β = 2 pour e˜ et ν˜e.
Lower mass limit (GeV/c2)
Sparticle LLE¯ LQD¯ U¯D¯D¯
t˜L 91 85 71.5
b˜L 90 80 71.5
e˜R 96 93 94
µ˜R 96 90 85
τ˜R 95 76 70
ν˜e 98 91 88
ν˜µ,τ 89 78 65
Pour une de´sinte´gration indirecte des sfermions, les masses limites sont liste´es dans la
table 3.2.
Pour des masses de sfermion grandes, une limite absolue de 103 GeV/c2 a e´te´ mise sur
la masse du chargino, inde´pendemment du couplage violant la R-parite´.
En conclusion, la recherche aupre`s d’un collisionneur e+e− peut eˆtre effectue´e de fac¸on
relativement exhaustive et la non observation de de´saccord avec les pre´dictions se re´ve`le
une confirmation du mode`le standard non supersyme´trique pour une grande varie´te´ d’e´tats
finals jusqu’a` l’e´nergie maximale du LEP.
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3.4 R-Parite´ et cosmologie
Les deux chapitres suivant vont parler de cosmologie. Je conclus donc celui-ci par
quelques remarques que l’on peut faire au sujet de la R-Parite´ et la cosmologie. Si l’on se
place dans l’hypothe`se d’une matie`re noire non baryonique interagissant faiblement, un
candidat naturel apparait dans les the´ories supersyme´triques sous la forme du neutralino
en tant que LSP. (Le cas du gravitino LSP n’est pas discute´ ici)
En cas de R-Parite´ viole´e, pour que le LSP reste stable a` l’echelle de la dure´e de vie
de l’univers (τχ0 > tunivers ), il faut imposer des contraintes tre`s fortes sur les couplages
de l’ordre de λ < 10−20.
Par contre, si le LSP n’est pas stable, il doit se de´sinte´grer assez rapidement pour ne
pas modifier l’abondance des e´le´ments le´gers par un effet de dissociation ou de cre´ation
de ces e´le´ments. Cela conduit a` des limites sur λ > 10−12.
Outre la disparition de la LSP comme candidat de matie`re noire, un mode`le avec R-
Parite´ viole´e a des conse´quences sur la baryoge´ne`se. L’une est positive car ces mode`les
offrent un me´canisme supple´mentaire pour obtenir une brisure du nombre baryonique,
l’autre ne´gative, car l’asyme´trie baryonique est dilue´e avec le temps par les couplages
violant la R-Parite´.
3.5 Mes contributions
Mon activite´ d’analyse avec l’expe´rience ALEPH s’est axe´e sur la recherche de nou-
velles particules. Le doublet de Higgs neutre du MSSM dans un premier temps, au cours de
l’anne´e 1996, puis la recherche de particules supersyme´triques dans le cadre de la violation
de la R-Parite´ de 1997 a` 2001. J’ai de´veloppe´ l’ensemble de l’analyse de recherche dans
le cadre d’un couplage UDD dominant [29], puis j’ai ainsi e´te´ responsable des re´sultats
finals sur les limites de production des superparticules avec violation de la R-Parite´ pour
ALEPH [30] et correspondant pour la combinaison des quatres expe´riences LEP. J’ai par-
ticipe´ a` l’e´criture du rapport exhaustif sur la R-Parite´ [27]. J’ai co-encadre´ une the`se sur
la production en singlet de sneutrino [31].
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Chapitre 4
De´terminer les parame`tres du
mode`le standard de la cosmologie
4.1 Introduction
Le mode`le standard de la cosmologie n’a pas atteint la maturite´ du mode`le standard de
physique des particules. Il est meˆme probablement abusif de parler d’un mode`le standard,
plusieurs variantes pouvant eˆtre de´cline´es suivant les auteurs [32].
Cependant il est apparu depuis une dizaine d’anne´es, un mode`le cohe´rent, fruit de
l’e´volution des diffe´rents mode`les cosmologiques depuis que Friedmann a e´tabli l’e´quation
qui porte son nom. Son e´laboration s’est effectue´e au cours des anne´es, avec une confirma-
tion de certaines hypothe`ses ou l’abandon d’autres devenues obsole`tes. Il est ainsi possible
avec un mode`le unique de reproduire l’ensemble des observations actuelles. Le mode`le est
celui du big bang avec une matie`re noire froide et une constante cosmologique, il de´marre
avec un univers tre`s chaud et tre`s dense qui va subir une expansion et se refroidir.
Il est important de pouvoir parler d’un mode`le pre´cis sans ambiguite´, surtout lorsqu’on
veut en de´terminer les parame`tres. C’est pourquoi je vais pre´senter dans ce chapitre un
mode`le standard avec ses diffe´rents e´le´ments le constituants en faisant des choix parfois
arbitraires e´ventuellement falsifiables par des observations futures.
Je ne vais pas justifier ces choix ni e´voquer d’e´ventuelles alternatives. Je ne donnerai
pas non plus d’illustrations de la construction du mode`le par des re´fe´rences historiques.
Ainsi, par exemple, un mode`le de champ inflationnaire est fixe´ alors que la connaissance
re´elle de ce secteur du mode`le est encore tre`s superficielle, meˆme si les mesures re´centes
du fond diffus cosmologique, qui s’accordent bien aux pre´dictions du mode`le inflationnaire
simple, peuvent eˆtre conside´re´es comme une preuve indirecte de ce type d’inflation.
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Je vais successivement pre´senter le cadre, les constituants, l’e´volution de l’univers tant
homoge`ne qu’inhomoge`ne et enfin la parame´trisation du mode`le standard.
Je ferai ensuite un rapide tour d’horizon des observables disponibles et des me´thodes
pour les mesurer. Je montrerai comment l’on peut en extraire les parame`tres du mode`le
et les difficulte´s inhe´rentes lie´es aux de´ge´ne´rescence des observables par rapport aux pa-
rame`tres. Enfin je conclurai sur un secteur particulier du mode`le qui a trait a` l’e´nergie
noire.
4.2 La relativite´ ge´ne´rale
4.2.1 Introduction
La relativite´ ge´ne´rale est le cadre par exellence de la cosmologie. De`s que l’on observe
l’univers, un cadre comme la relativite´ ge´ne´rale, ou son approximation newtonienne, est
ne´cessaire et a permis de re´pondre de manie`re satisfaisante a` toutes les observations. Cela
est vrai pour le mouvement des plane`tes et des astres ou pour l’expansion de l’univers. Cela
est toujours vrai, a` condition d’ajouter un ingre´dient invisible dit matie`re noire, si l’on
regarde les mouvements de rotation des galaxies ou la formation des grandes structures. La
relativite´ ge´ne´rale est encore valide si l’on conside`re que l’expansion acce´le´re´e de l’univers
re´cent est la conse´quence d’une constante cosmologique ou de la myste´rieuse e´nergie noire
qui se comporte approximativement comme une e´nergie du vide.
La matie`re noire et l’e´nergie noire ont e´te´ introduites pour re´concilier les observations
et un mode`le cosmologique base´ sur la relativite´ ge´ne´rale mais aucune indication sur leur
nature ne peut se de´duire de la physique connue. Il est donc le´gitime de questionner le
domaine de validite´ de la relativite´ ge´ne´rale. Mais en l’absence d’alternative forte, c’est
un cadre naturel a` choisir pour e´ventuellement le modifier ou le comple´ter si cela s’ave`re
ne´cessaire.
4.2.2 Ele´ments de relativite´ ge´ne´rale dans le cadre cosmologique
En cosmologie, les e´quations de la relativite´ ge´ne´rale sont grandement simplifie´es par
le principe du meˆme nom. Le principe cosmologique affirme qu’a` grande e´chelle, l’univers
est homoge`ne et isotrope, ne laissant a` aucun observateur un roˆle priviligie´. C’est un
cadre globalement admis, meˆme si une certaine inhomoge´ne´ite´ pourrait eˆtre introduite.
Les observations des grandes structures et du fond diffus cosmologique viennent confirmer
cette hypothe`se.
Nous n’apportons ici que quelques e´le´ments qui vont permettre d’obtenir les e´quations
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de base utiles pour de´river les grandeurs mesurables en cosmologie. L’application du
principe cosmologique simplifie la re´solution du proble`me : Nous partons des e´quations
d’Einstein de la relativite´ ge´ne´rale qui relient la ge´ome´trie de l’espace temps au contenu
de matie`re et e´nergie.
Rµν − 1
2
Rgµν + Λgµν = 8πGT µν (4.1)
ou Rµν est le tenseur de courbure de Ricci, R la courbure, gµν le tenseur me´trique, Λ la
constante cosmologique, G la constante gravitationnelle et Tµν le tenseur e´nergie impul-
sion.
Nous nous plac¸ons ensuite dans le cadre cosmologique, c’est a` dire un univers homoge`ne
et isotrope. On emploie alors la me´trique de Friedmann, Robertson et Walker (FRW)
donne´e par :
ds2 = c2dt2 − a2(t)[dr/(1− kr2) + r2(dθ + sin2θdφ2)]
ou` t est le temps cosmique, a(t) le parame`tre d’e´chelle et k de´crivant trois topologies
d’univers distinctes : ouvert (k=-1), plat (k=0) ou ferme´ (k=+1).
Pour un univers homoge`ne et isotrope, le tenseur e´nergie impulsion est celui d’un fluide
parfait :
T µν = (ρ+ P )V µV ν − Pgµν
ou V est la quadrivitesse, ρ la densite´ et P la pression.
On obtient alors, avec ces deux simplifications, les formes suivantes de´rive´es des
e´quations d’Einstein, que l’on nomme les e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre :
(
a˙
a
)2
=
8πG
3
ρ− k
a2
+
Λ
3
(4.2)
a¨
a
=
−4πG
3
(ρ+ 3P ) +
Λ
3
(4.3)
L’e´quation 4.2 , appele´e e´quation de Friedmann de´crit la dynamique de l’univers, c’est
a` dire l’e´volution du taux d’expansion avec le temps.
On de´fini le parame`tre du Hubble : H = a˙
a
. L’e´quation 4.3 de´crit l’acce´le´ration de
l’expansion.
Les e´quation de Friedmann-Lemaˆıtre montrent que l’univers est non statique : en
contraction ou en expansion. Pour connaˆıtre sa dynamique, il faut ajouter a` ces e´quations
celles qui gouvernent un fluide parfait :
L’e´quation des fluides et l’e´quation d’e´tat :
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ρ˙+ 3
a˙
a
(ρ+ P ) = 0 (4.4)
P = wρ (4.5)
En re´alite´, le fluide est compose´ de plusieurs e´le´ments, comme les photons ou les
baryons, chacun ayant sa propre densite´ et e´quation d’e´tat. On pourra ainsi rede´finir
les e´quation de Friedmann par l’interme´diaire de ce que l’on va appeler les parame`tres
cosmologiques.
4.2.2.1 Les parame`tres cosmologiques (de l’univers homoge`ne)
L’e´quation de Friedmann peut se re´e´crire, en utilisant le parame`tre de Hubble H
pre´ce´demment de´fini :
k
H2a2
=
8πG
3H2
ρ+
Λ
3H2
− 1
On peut en de´finir la densite´ critique ρc = 3H
2/8πG, qui correspond a` un univers plat
(k=0) en l’absence de constante cosmologique (Λ = 0).
En de´composant la densite´ totale en une somme de ses composants (nous en de´taillerons
la nature au chapitre suivant) ρ =
∑
ρi et en de´finissant la densite´ re´duite Ωi = ρi/ρc et
par analogie Ωk = −k/acH2 et ΩΛ = Λ/3H2, l’e´quation de Friedmann s’e´crit :
1− Ωk =
∑
Ωi + ΩΛ (4.6)
Les parame`tres Ωi, Ωk et ΩΛ et H sont appele´s parame`tres cosmologiques, leur de´termination,
associe´e a` l’e´quation d’e´tat de chaque composant, permet de de´crire la dynamique de l’uni-
vers dans son ensemble.
4.2.3 Les extensions a` la relativite´ ge´ne´rale
La relativite´ ge´ne´rale de´crit avec exactitude un grand nombre de phe´nome`nes et au-
cune observation ne la met serieusement 1 en de´faut. Cependant cela n’exclut pas un
1Des effets inexplique´s, comme le mouvement des sondes Pioneer [33], pourraient en eˆtre les premie`res
manifestations, cependant cet effet est aussi explicable par une mauvaise estimation des forces non gra-
vitationelles applique´es aux satellites [34]
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domaine de validite´ qui serait limite´ et des phe´nome`nes que l’on inpute a` la matie`re noire
ou l’e´nergie noire pourraient n’eˆtre que des arte´fact d’une relativite´ ge´ne´rale modifie´e. Cer-
taines extensions ou modification de la relativite´ ge´ne´rale sont ainsi explore´s comme les
the´ories tenseur scalaire [35], la gravitation modifie´e MOND [36] etc. La difficulte´ pour
ces the´ories provient de la ne´cessite´ de reproduire toutes les pre´visions de la relativite´
ge´ne´rale dans son domaine de validite´ e´tabli par les observations et l’expe´rience.
La cosmologie, avec l’e´tude de l’e´volution de l’univers et de ses constituants que nous
allons de´crire dans les sections suivantes, est un laboratoire privile´gie´ pour e´tudier la
relativite´ ge´ne´rale et ses e´ventuelles extensions.
4.3 Les constituants de l’univers
Nous avons assimile´ l’univers a` un fluide de densite´ ρ et de pression P. Nous savons
en re´alite´ qu’il est compose´ de sous-constituants, chacun repre´sente´ par une densite´ ρi et
une pression Pi. Nous pouvons les regrouper sous trois grandes classes :
Les fluides compose´s de particules non relativistes, pour lesquels la pression est nulle
P = 0 , on parlera de matie`re ou matie`re froide. Les fluides compose´s de particules
relativistes pour lesquels on a P = ρ
3
, on parlera de radiation. Les fluides de type e´nergie
du vide avec P = −ρ.
Et de fac¸on plus ge´ne´rale, on peut conside´rer l’e´quation d’e´tat d’un fluide parfait de´fini
par P = wρ
Voyons maintenant les constituants connus ou hypothe´tiques, leur importance relative
aujourd’hui est pre´sente´e figure 4.1, dans le cadre du mode`le standard que nous pre´sentons.
La matie`re ordinaire
La matie`re ordinaire est la matie`re dite baryonique, elle est constitue´e des baryons du
mode`le standard de la physique des particules. Elle se trouve majoritairement dans
un e´tat non relativiste comme on le verra section suivante, sous forme d’hydroge`ne
ou d’he´lium, e´ventuellement ionise´.
Son e´quation d’e´tat est P = 0 (w=0).
Le rayonnement
Il s’agit d’un rayonnement de photons, relativiste par nature. On peut lui adjoindre
les neutrinos si leur masse est quasi-nulle.
Son e´quation d’e´tat est P = ρ
3
(w=1/3).
Les neutrinos massifs
Les neutrino massifs ont un comportement relativiste apre`s le de´couplage, puis
peuvent entrer dans un mode non relativiste apre`s un certain temps d’expansion.
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La matie`re noire
Il s’agit d’une composante non encore observe´e directement se comportant comme
de la matie`re froide mais qui n’est pas visible a` l’aide des traceurs habituels de
matie`re baryonique. Les candidats les plus plausibles correspondent a` une matie`re
n’interagissant que tre`s faiblement avec la matie`re baryonique.
Son e´quation d’e´tat est P = 0 (w=0).
L’e´nergie noire
L’e´nergie noire est aujourd’hui la composante majoritaire dans le bilan e´nerge´tique
de l’univers. Elle agit comme une force re´pulsive s’opposant a` la force gravitation-
nelle. Cette force a e´te´ de´tecte´e directement par la mesure de la dynamique re´cente
de l’univers.
Un candidat pour ce fluide est de type e´nergie du vide ou constante cosmologique,
c’est a` dire avec une e´quation d’e´tat P = −ρ (w=-1). Cependant, d’autres candi-
dats sont encore possible, ils correspondent a` des valeurs du parame`tre de l’e´quation
d’e´tat suffisamment ne´gatif et e´ventuellement variable avec le temps. Citons par
exemple la quintescence [37] : champ scalaire sur le mode`le d’un champ inflation-
naire, mais bien d’autres solutions sont propose´es [38].
Fig. 4.1 – Importances relatives des e´le´ments dans la composition actuelle de l’univers
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4.4 L’univers en e´volution
Comme indique´ en introduction, ce mode`le de´bute avec un univers tre`s chaud et tre`s
dense qui va subir une expansion et se refroidir. Nous allons donc suivre son e´volution
avec le temps ou ses corrolaires de densite´ ou de tempe´rature.
Il s’agit de de´crire l’e´volution de l’univers, en faisant apparaˆıtre les diffe´rents consti-
tuants dominants a` chaque e´tape, leur e´quation d’e´tat et leurs interactions entre eux.
L’e´volution est pre´sente´e d’abord pour les fluides suppose´s homoge`nes, puis l’e´volution
des inhomoge´ne´ite´s.
4.4.1 L’univers homoge`ne
Nous pre´sentons ici l’e´volution suivant une histoire dite thermique de l’univers, ou
chaque grande phase est lie´e a` une e´chelle d’e´nergie. L’e´volution est ainsi image´e sur la
figure 4.2
Fig. 4.2 – Histoire thermique de l’univers
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4.4.1.1 La pe´riode inflationnaire
Au tous premiers instants, vers 10−40 s apre`s le big bang, l’univers a une tempe´rature
de 1015GeV et est domine´ par un champ scalaire Φ. La pression et la densite´ e´tant de´crites
par les e´quations [10] :
ρ = Φ˙2 + V (Φ)
P = Φ˙2 − V (Φ)
Pour un champ variant lentement le long de son potentiel (slow roll), l’e´quation d’e´tat
est P = −ρ, correspondant a` la pe´riode d’inflation. En effet si Φ˙ << V , P ≃ −ρ et le
champ d’inflation agit comme une constante cosmologique. Dans ce cas :
(
a˙
a
)2
=
Λ
3
⇒ a(t) ∝ eHt
et le parame`tre d’e´chelle croit exponentiellement.
En re´sume´, on a : 

p = −ρ
ρ = constante
a(t) ∝ eHt
Lorsque la tempe´rature a suffisamment diminue´, l’inflation s’arreˆte et le champ Φ
peut se de´sinte´grer en des particules du mode`le standard de physique des particules,
avec e´ventuellement des particules interme´diaires de mode`les de grande unification ou
suspersyme´triques.
4.4.1.2 La pe´riode de radiation


p = 1
3
ρ
ρ ∝ a−4
a(t) ∝ t1/2
La baryoge´ne`se
Au sortir de l’inflation, apre`s la pe´riode de re´chauffage associe´e a` la de´sinte´gration de
l’inflaton, l’univers est tre`s chaud. Il contient a` priori un nombre e´gale de particules et anti-
particules. Lors du refroidissement, les particules et antiparticules vont s’annihiler pour
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donner naissance a` des photons et un re´sidu de baryons et antibaryons en nombre e´gal. Il
faut donc un me´canisme particulier pour ge´ne´rer l’asyme´trie baryon antibaryon observe´e
de nos jours. Une composante pourrait eˆtre la violation de la syme´trie CP effectivement
constate´e dans le cadre du mode`le standard de physique des particules. Plus pre´cisement,
pour qu’un tel me´canisme puisse se produire, il est ne´cessaire que les trois conditions de
Sakarov [39] soient re´unies :
⋆ Brisure de l’invariance CP
⋆ Brisure de l’invariance du nombre baryonique
⋆ Condition hors e´quilibre.
Ne´anmoins, la valeur mesure´e de violation de CP n’est pas compatible avec l’observa-
tion actuelle de l’asyme´trie et la question de l’asyme´trie baryon-antibaryon est toujours
sans re´ponse claire.
Cette phase de baryoge´ne`se est aussi la phase ou` la tempe´rature descend de 1015 Gev
a` 100 GeV et est le sie`ge des brisures de syme´trie du mode`le standard de physique des
particules et de ses e´ventuelles extensions : GUT, supersyme´trie et syme´trie e´lectrofaible.
La nucle´osynthe`se primordiale
Lorsque l’univers s’est encore refroidi, les quarks se regroupent en hadrons qui consti-
tuent les noyaux des futures atomes, dans un univers en rapide e´volution, les e´tapes sont
les suivantes [40] :
1. a` t¡ 1s, 1 Mev ¡T¡ 100 Mev : neutron et protons sont en nombre quasi-identiques,
2. a` t¡ 1min, T= 1MeV : n/p=6
3. a` t¡ 3min, 0.1 MeV ¡T¡ 0.3 MeV : des re´actions produisent de l’Helium :D+n→ 3He,
3He+ p→ 4He qui absorbent la quasi totalite´ des neutrons.
C’est a` cette pe´riode que les neutrinos se de´couplent, ils forment un fond diffus au-
jourd’hui a` 2K.
Les re´actions de nucle´osynthe`se des e´le´ments le´gers pre´cite´s sont gouverne´es par les
conditions thermodynamiques au moment ou` elles se sont produites. Ainsi, l’abondance
de ces e´le´ments de´pend du taux d’expansion durant la nucle´osynthe`se, de la tempe´rature
et de la densite´ baryonique, voir Fig 4.3.
A la fin de cette pe´riode, la matie`re baryonique se trouve principalement sous la forme
d’un plasma d’hydroge`ne, d’he´lium et d’e´lectrons.
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Fig. 4.3 – L’abondance des e´le´ments le´gers en fontion de la densite´ baryonique [41]
4.4.1.3 La pe´riode de matie`re


p = 0
ρ ∝ a−3
a(t) ∝ t2/3
L’e´galite´ matie`re rayonnement
Lorsque l’univers s’est encore refroidi, la matie`re devenue non relativiste voit sa densite´
de´croitre comme a−3 alors que le rayonnement, constitue´ de photons et de particules
le´ge`res relativistes de´croit comme a−4. Il arrive ainsi le moment, dit d’e´galite´ matie`re
rayonnement, ou` la dynamique de l’expansion jusqu’alors gouverne´e par la radiation va
eˆtre gouverne´e par la matie`re. Cette pe´riode correspond a` un redshift d’environ 10000. Le
facteur d’e´chelle a, croit alors comme t3/2 au lieu de t1/2.
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La recombinaison
Lorsque l’univers se refroidit au-dela` de l’e´nergie de liaison e´lectron-noyau, les premiers
atomes se cre´ent, le plasma fait place a` un gaz d’hydroge`ne et d’he´lium neutre et est donc
transparent. C’est l’e´poque de de´couplage des photons avec la matie`re. Ces photons vont
s’e´chapper dans le vide et cre´er un fond diffus : il s’agit de nos jours du fond cosmologique
micro-onde (CMB ou cosmic microwave background), car il a subit l’expansion de l’univers
depuis z=1000, et vu sa tempe´rature divise´e par un facteur 1000 pour avoisiner aujourd’hui
les 2.7 Kelvin.
Ce CMB est un bon traceur des re´gions sur et sous dense a` la pe´riode de recombinaison.
On sait ainsi que les non-uniformite´s des photons et donc aussi des baryons e´taient de
l’ordre de 10−5.
L’e´galite´ matie`re-e´nergie noire
Apre`s la recombinaison, l’Univers est constitue´ de matie`re noire froide, d’un gaz
d’atomes le´gers et d’un fond diffus de photons libre et de neutrinos. L’e´volution des pho-
tons et des neutrinos va alors eˆtre principalement un rougissement du a` l’expansion, les
photons n’interagissant plus que faiblement avec la matiere peu dense (en re´alite´, l’inter-
action n’est pas toujours nulle car apre`s la cre´ation des premie`res e´toiles, le gaz quoique
peu dense a e´te´ ionise´ et l’interaction re´sultante depuis cette pe´riode dite de re´ionisation
est caracte´rise´e par son libre parcours moyen : τ )
La matie`re noire et le gaz d’atomes vont s’effondrer autour des surdensite´s de´ja`
pre´sentes, le couplage matie`re noire matie`re baryonique e´tant suppose´ uniquement gravi-
tationnel. L’e´volution de ces inhomoge´ne´ite´s est de´crit dans la section suivante.
Tant que la matie`re domine le bilan e´nerge´tique l’expansion est de´ce´le´re´e, mais la
proportion d’e´nergie noire augmentant avec l’expansion, l’univers passe dans une nouvelle
phase, celle que l’on connait actuellement, ou` l’expansion est gouverne´e par l’e´nergie noire
et est donc acce´le´re´e. A l’e´chelle de l’univers, cette pe´riode d’e´galite´ matie`re-e´nergie noire
nous est presque contemporaine.
4.4.2 L’univers inhomoge`ne
4.4.2.1 La croissance des structures
Nous n’indiquerons que les grandes lignes de ce phe´nome`ne. Le principe de base est
l’effondrement gravitationnel des surdensite´s qui va eˆtre a` l’origine de la croissance des
inhomoge´ne´ite´s. Nous allons essentiellement nous restreindre au re´gime line´aire ou la
surdensite´ est de´finie par son contraste de densite´ δ = ρsurdensite
ρmoyen
<< 1 . Ce re´gime permet
de bien de´crire la formation des grandes structures de l’univers, il faut ensuite passer
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Fig. 4.4 – Histoire des inhomoge´ne´ite´s dans l’univers
a` une description non-line´aire lorsqu’on atteint l’e´chelle d’une galaxie en employant des
simulations nume´riques.
Il est commode de raisonner avec la transforme´e de Fourrier de la fluctuation dans
l’espace des e´chelles k, de´fini par : λp =
2π
k
a(t), λp e´tant la taille physique et k l’e´chelle dans
le re´fe´rentiel comobile. Le spectre des fluctuations peut eˆtre repre´sente´ par son spectre de
puissance P (k) de´fini comme la transforme´ de Fourrier dans l’espace des e´chelles k de la
fonction de corre´lation a` deux points du contraste.
Une dernie`re notion importante est le rayon de Hubble qui de´limite la sphe`re de
causalite´ du a` la vitesse finie de propagation des phe´nome`nes physiques. Ce rayon va
croitre en meˆme temps que a(t).
Dans une pre´sentation simplifie´e, il est possible de pre´senter l’univers primordial
ainsi [10] : Aux premiers instants, un champ φ unique domine, il est homoge`ne et iso-
trope. Les fluctuations du vide de ce champ sont pre´sentes sous la forme d’un spectre
gaussien et viennent s’ajouter a` ce champ uniforme. Le champ φ roule lentement vers son
e´tat de plus faible potentiel en ge´ne´rant une expansion exponentielle : l’inflation. Les fluc-
tuations initiales du champ φ subissent aussi l’inflation et de´passent le rayon de Hubble
passant ainsi d’un mode quantique a` un mode classique. On a ainsi un spectre de fluc-
tuations, gaussienne pour chaque e´chelle k, repre´sente´ par son spectre de puissance P (k).
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Ces fluctuations seront a` l’origine de toutes les structures cosmologiques qui se forment
sous l’action de la gravitation. Un re´sume´ en images est pre´sente´ sur la figure 4.4
Rigoureusement les calculs doivent eˆtre fait dans le cadre de la relativite´ ge´ne´rale ou`
l’on e´tudie de petites perturbations du tenseur e´nergie impulsion couple´es a` la me´trique.
Des modes scalaire et tenseurs interviennent alors avec des e´quations couple´es. Cependant
l’essentiel des conclusions concernant la croissance des structures peut eˆtre obtenu avec
le mode scalaire en se mettant dans une approximation Newtonienne.
En utilisant les e´quations de continuite´, les e´quation d’Euler et de Poisson, il est
possible de tracer l’e´volution line´aire de petites perturbations (δ << 1) du potentiel
gravitationnel. On obtient ainsi, en l’absence de pression, l’e´quation :
δ¨ + 2Hδ˙ − 4πGρMδ = 0 (4.7)
Dans un univers statique (H=0) et en absence de pression, l’effondrement est exponen-
tiel. Cependant on sait que notre univers est en expansion et qu’il existe une pe´riode au
de´but de l’univers ou la radiation domine et ou la pression n’est donc pas nulle. Ces deux
effets vont s’opposer a` l’effondrement exponentiel : On montre ainsi que dans un univers
domine´ par la radiation, le contraste varie comme δ ∝ a2 et dans un univers domine´ par
la matie`re, il varie comme δ ∝ a. On peut ainsi de´finir un facteur de croissance dδ(a) ou
dδ(z) repre´sentant cette variation.
La re´solution des e´quations, dans le cas d’un fluide avec pression non nulle fait ap-
paraˆıtre une solution oscillante correspondant a` l’e´quilibre cre´e´ par la pression. Cette
solution n’est possible que pour des tailles suffisament petites pour permettre la propa-
gation de l’oscillation avant l’effondrement. Elle est ainsi caracte´rise´e par la longueur de
Jeans λj = cs(
πc2
Gρ
)1/2 avec cs =
√
wc, qui vaut λj ≡ 3 cHo pour un univers domine´ par la
radiation.
Dans un univers domine´ par la radiation, les fluctuations de taille < λJ ≈ rayon de
Hubble ne vont plus croˆıtre (plus exactement, elles vont croˆıtre comme log(a)).
Nous avons maintenant tous les e´le´ments pour de´crire le re´gime line´aire de la crois-
sance des structures. On peut encore simplifier le tableau en ne conside´rant que les deux
composantes qui vont gouverner le re´gime de croissance line´aire au sortir de l’inflation :
les photons et la matie`re noire froide.
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Fig. 4.5 – L’e´volution du spectre de puissance de la matie`re au cours du temps. La zone
grise´e correspond aux e´chelles infe´rieures a` l’e´chelle du rayon de Hubble
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En conside´rant que les fluctuations quantiques du vide associe´es au champ scalaire
de la pe´riode inflationnaire, sont a` l’origine des structures, le spectre de puissance des
fluctuations, au sortir de l’inflation, doit eˆtre cohe´rent, gaussien, adiabatique et quasi-
invariant d’e´chelle [10]. Il s’e´crit : P (k) = kn, si l’indice spectrale n = 1 on parle de
spectre de Harrisson Zel’dovich. On caracte´rise le spectre a` la sortie de l’inflation par les
parame`tres A, n , n
′
et r, ou A caracte´rise l’amplitude des modes scalaires, r, le rapport
entre ces mode scalaires et les modes tensoriels a` grande e´chelle, n est la pente du spectre
de puissance scalaire P(k) et n
′
une variation de cette pente avec l’e´chelle. On a ainsi
quatre nouveaux parame`tres cosmologiques carate´risant les fluctuations initiales.
Durant la premie`re pe´riode apre`s l’inflation, jusqu’a z=10000, les photons dominent.
Les fluctuations de mode k infe´rieur au rayon de Hubble vont croˆıtre comme log(a) alors
que les modes plus grands croissent comme a2. Durant l’e`re de radiation, le rayon de
Hubble grandissant, des modes de plus en plus grands vont entrer dans le rayon de Hubble
et arreˆter de croˆıtre. Ainsi, le spectre de puissance P(k) se transforme comme indique´
figure 4.5. Le passage entre deux spectres P(k) a` des temps diffe´rents se fait par une
fonction multiplicative, dite fonction de transfert, qui traduit le passage dans le rayon de
Hubble et par le produit du facteur de croissance.
Apres le passage d’e´galite´ matie`re-rayonnement, la matie`re va dominer et les surden-
sites a` toutes les e´chelles vont croitre comme δ ∝ a, jusqu’a` des valeurs δ ≡ 1 ou` s’ope`re
le passage dans le re´gime non line´aire.
Les baryons ont une histoire un peu diffe´rente de la matie`re noire. Ils sont couple´s
aux radiations jusqu’au moment du de´couplage a` z = 1000, puis ils s’effondrent dans
les puits de potentiels de matie`re noire avec un accroissement rapide de δ, puis suivent
l’accroissement de la matie`re noire avec δ ∝ a. On peut ainsi visualiser l’e´volution des
perturbations de matie`re noire, des baryons et des photons en fonction du temps dans la
figure 4.6.
Dans le re´gime non line´aire, l’interaction entre baryons va jouer un roˆle important,
par exemple dans les processus de cre´ation d’e´toiles.
Durant la phase de rayonnement, les fluctuations de matie`re noire commencent a`
croˆıtre lentement en entrant successivement dans le rayon de Hubble, les plus petites
e´chelles en premier. C’est donc ces petites e´chelles qui vont croˆıtre et quitter le re´gime
line´aire en premier dans l’e`re de matie`re. Ainsi les petites structures se forment en premier,
c’est le sce´nario de formation hie´rarchique des structures : les structures actuelles : amas,
galaxies etc, re´sultant de l’e´volution dans le re´gime non-line´aire des petites structures
formant les grandes par accre´tion et fusion.
Les baryons suivent donc les puits de potentiels cre´es par la matie`re noire et vont
s’effondrer en plus sur eux-meˆme : ils forment tout d’abord du gaz H2 en structure fractale
en ne cre´ant que tre`s peu d’e´toiles. Les premie`res e´toiles vont de`s lors produire une
re´ionisation du gaz.
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Fig. 4.6 – L’e´volution d’une perturbation de matie`re noire, de matie`re baryonique et de
rayonnement de photons
Les galaxies vont ensuite participer a` des fusions/accre´tions pour donner les diffe´rentes
morphologies observe´es aujourd’hui.
Jusqu’a` des temps tre`s proches (z ≃ 0.5), la croissance des structures suit le she´ma
pre´sente´ avec des e´chelles line´aires et non line´aires et un taux d’expansion se ralentis-
sant. Puis l’effet de l’e´nergie noire se fait sentir en acce´le´rant le taux d’expansion et
donc ralentissant la croissance des structures. Il faut noter aussi la possibilite´ d’avoir
des perturbations de l’e´nergie noire lorsque celle-ci n’est plus de´crite par une e´quation
d’e´tat constante avec le temps, celles-ci peuvent modifier l’e´volution de la croissance des
structures lorsque l’e´nergie noire domine [42].
4.5. Mesurer l’univers 59
4.5 Mesurer l’univers
La dynamique de l’univers est de´rive´e de l’e´quation d’Einstein, qui posse`de une partie
ge´ome´trique et une partie e´nergie. Pour mesurer l’univers et son e´volution, on va mesurer
ses divers constituants d’e´nergie : matie`re et rayonnement ainsi que sa ge´ome´trie. Tout
ceci a` diffe´rents aˆges de l’univers. On s’inte´resse alors aux quantite´ moyennes de l’univers.
Un autre aspect comple´mentaire est l’e´tude des inhomoge´ne´ite´s associe´es aux diffe´rents
constituants et dont l’e´volution temporelle est aussi riche d’informations.
4.5.1 Mesurer les constituants
4.5.1.1 Les photons
Le rayonnement est actuellement une composante tre`s minoritaire, on peut ne´anmoins
mesurer le fond diffus cosmologique qui a e´te´ e´mis au moment du de´couplage. Il est
mesure´ actuellement par les expe´riences de CMB, qui ont mesure´ sa tempe´rature (c’est
un rayonnement de corps noir) et son spectre d’inhomoge´ne´ite´s. Sa tempe´rature actuelle
To, permet de remonter a` la tempe´rature au moment du de´couplage Tdec = (1 + zdec)To,
voir figure 4.7.
Fig. 4.7 – La mesure du corps noir du CMB [43]
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4.5.1.2 Les neutrinos
Actuellement, les sensibilite´s des mesures ne sont pas assez grandes pour de´tecter
le fond diffus de neutrinos. On peut ne´anmoins les de´tecter indirectement, par leur effet
gravitationnel sur le spectre des inhomoge´ne´ite´s [44] [46],la tempe´rature de de´couplage [45]
ou leur influence au moment de la nucle´osynthe`se.
4.5.1.3 Les baryons
Les baryons, au moment du de´couplage sont fortement couple´s au CMB, on peut ainsi
e´tudier le rapport η = b/γ ≃ Ωbh a` cette e´poque.
L’e´tude de la nucle´osynthe`se permet une estimation de Ωb, comme indique´ au para-
graphe 4.4.1.2
Depuis la formation des e´toiles jusqu’a` nos jours, les baryons sont trace´s par la lumie`re
des astres mais ceux-ci ne repre´sentent pas plus de 10 pour cent de la masse baryonique
totale. Les baryons sous forme gazeuse sont trace´s par les rayons X dans le cas des gaz
chaud [50].
Les gaz froids ou la matie`re baryonique sombre comme les MACHOs [51], sont diffi-
cilement mesurables. On peut ne´anmoins estimer des limites sur leur nombre en fonction
de leurs caracte´ristiques.
4.5.1.4 La matie`re noire
Le rapport masse totale sur luminosite´ dans un amas permet d’estimer la masse de
matie`re noire. De meˆme, les caracte´ristiques des grandes structures en ge´ne´ral : e´volution
du nombre d’amas, vitesse particulie`res etc. sont des fonctions du parame`tre ΩM et
peuvent eˆtre utilise´es pour le de´terminer.
Le cisaillement gravitationnel faible, ou weak lensing (WL) [52] , produit par des effets
de lentille gravitationnelle d’une re´gion de l’univers sur la lumie`re issue de galaxies situe´es
en amont permet une estimation de la masse totale et donc de la matie`re noire si l’on
connait la composante de matie`re baryonique. Une mesure spatiale de ces distorsions
permet aussi une cartographie 3D de la matie`re noire [47].
Des recherches directes de matie`re noire sont en cours. On la recherche sous la forme de
WIMPs (weakly interacting massive particules) qui pourraient laisser un signal thermique
lors de leur interaction avec les noyaux de la matie`re ordinaire.
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Le candidat SUSY LSP pourrait aussi jouer ce roˆle et sera recherche´ au LHC ou dans
les rayons cosmiques issus d’une annihilation de paire de LSP.
4.5.1.5 L’e´nergie noire
Si l’on conside`re que l’e´nergie noire a` la forme d’une constante cosmologique (w=-1),
elle peut eˆtre conside´re´e comme e´tant de nature ge´ome´trique aussi bien que e´nerge´tique.
S’il existe une de´pendance avec le temps, alors il faut la conside´rer comme un fluide avec
un champ associe´ (comme la quintescence) et de´crit par son e´quation d’e´tat (w(z) = P/ρ).
Sa mesure se fera donc essentiellement indirectement par ses effets sur la ge´ome´trie ou la
croissance des structures.
4.5.2 Mesurer la ge´ome´trie ou la dynamique
4.5.2.1 La courbure de l’univers
Le premier pic acoustique du CMB permet une mesure de distance angulaire du rayon
de Hubble au temps de la recombinaison. En y ajoutant une information sur H0, on peut
en extraire une mesure de Ωk
4.5.2.2 L’expansion
Une mesure pre´cise de H0 a e´te´ possible graˆce au projet HST [48], avec la mesure de
distance de Ce´phe´ides, voir figure 4.8.
Il est aussi possible de mesurer H(z) a` des reshifts distants par la mesure des oscillations
acoustiques baryoniques (voir section suivante)
4.5.2.3 Les distances ou le volume
Les distance lumineuses sont accessible via l’observation de supernovae qui ont la
caracte´ristique d’eˆtre des chandelles standard. La mesure de distance lumineuse sera ex-
plicite´e dans le chapitre suivant.
Les distances angulaires sont mesurable via la mesure des oscillations acoustiques
baryoniques (BAO : Baryonique acoustic oscillation) qui pre´sentent la caracte´ristique de
re`gle standard, voir paragraphe 4.5.3. La mesure de ces oscillations dans la directon radiale
permet une mesure de H.
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Fig. 4.8 – mesure de H0 [48].
Le volume est accessible via le comptage d’amas de galaxies.
4.5.2.4 Les ondes gravitationnelles
Les ondes gravitationnelles cosmologiques sont encore hors de porte´e des instruments.
La gene´ration actuelle d’instrument est a` l’e´coute des ondes e´ventuellement produites lors
d’e´ve´nement hautement e´nerge´tiques comme une coallescence d’e´toiles binaires.
On recherche aussi des modes tensoriels du CMB visibles dans la fluctuation de la
polarisation.
4.5.3 Mesurer les inhomoge´ne´ite´s
4.5.3.1 Le re´gime line´aire
Les inhomoge´ne´ite´s mesure´s seront fonctions de l’histoire de la croissance propre a`
chaque constituant. Ainsi, les inhomoge´ne´ite´s de la matie`re noire, trace´es par les galaxies
peuvent mesurer le spectre de puissance graˆce aux sondages observant les structures a`
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grande e´chelle (LSS), voir figure 4.9.
Fig. 4.9 – La mesure du spectre de puissance P(k) [49]
De son cote´, l’observation du CMB a mis en e´vidence des anisotropies correspondant au
spectre des inhomoge´ne´ite´s du rayonnement au moment de la recombinaison. Leur ampli-
tude est d’environ δ ≡ 10−5. Lors du de´couplage des photons avec la matie`re baryonique,
les fluctuations pre´sentent une structure d’amplitude de´pendant de k qui photographie
pour chaque mode k une valeur de´termine´e par le nombre d’oscillations effectue´es de-
puis que le mode est rentre´ dans le rayon de Hubble jusqu’au temps du de´couplage. La
forme du spectre est lie´e au spectre des fluctuations initiales et a` diffe´rent parame`tres
cosmologiques, voir figure 4.10.
Le spectre des anisotropies du rayonnement se retrouve imprime´ dans la distribu-
tion de matie`re baryonique. En effet, les baryons sont fortement couple´s au rayonnement
jusqu’au de´couplage. Ensuite, les baryons se retrouvent couple´s gravitationnellement a` la
matie`re noire et vont e´pouser les fluctuations de densite´ de celle-ci. Cependant, l’empreinte
initiale des fluctuations est toujours pre´sente, a` faible contraste, dans le spectre de puis-
sance de la matie`re baryonique, on parle d’oscillation acoustiques baryoniques (BAO) [54]
(fig 4.5 et 4.11).
Pour des redshifts de z=1000 ou z=[0-1], l’e´tude de l’e´volution de ce spectre de puis-
sance permet de contraindre le facteur de croissance des inhomoge´ne´ite´s .
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Fig. 4.10 – A droite : Le ciel du rayonnement micro-ondes, corrige´ de la vitesse de la terre
et du ryaonnement de la galaxie. A gauche : le spectre des anisotropies de ce rayonnement
de´compose´es en harmoniques sphe´riques [53].
Fig. 4.11 – La mesure des oscillations acoustiques baryoniques [54].
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4.5.3.2 Le re´gime non line´aire
Le “Millenium Simulation Project” est une simulation qui cherche a` reproduire la
croissance des structures en utilisant un syste`me a` N corps sans collisions dans un fluide
soumis a` l’auto-gravitation. La simulation permet de reproduire le re´gime hautement non-
line´aire de formation des galaxies. La confrontation des pre´dictions de cette simulation
avec les observations permet d’e´tudier les e´chelles les plus grandes dans un re´gime non-
line´aire.
4.6 La mesure des parame`tres du mode`le standard
cosmologique
Les parame`tres cosmologiques ont e´te´ introduits au fur et a` mesure de la description du
mode`le standard depuis le de´but de ce chapitre. Nous pouvons maintenant en faire le bilan.
Le mode`le standard cosmologique peut eˆtre de´crit par 14 parame`tres, dit cosmologiques :
Les parame`tres lie´s aux inhomoge´ne´ite´s primordiales A, n, n′ = dn/lnk , r = T/S .
Quatre parame`tres de densite´ : ΩM , Ωb, Ων et ΩΛ, deux parame`tres pour de´finir l’e´quation
d’e´tat lie´e a` l’e´nergie noire : w0 et wa avec w(z) = w0 + (1 − a)wa, un parame`tre de
courbure Ωk, un parame`tre d’e´chelle de temps H0, un parame`tre de tempe´rature T0, et
un libre parcours moyen pour les photons τreion.
Ce jeux de parame`tres n’est pas unique et certains parame`tres peuvent eˆtre remplace´s
par d’autres. Les uns s’exprimant en fonction des autres (ex σ8, contraste de densite´
mesure´ avec les galaxies, peut eˆtre utilise´ pour normaliser le spectre des fluctuations a` la
place de A).
Certains parame`tres sont sans doute moins fondamentaux, comme τreion, car the´oriquement
de´ductibles de la physique connue, mais ils sont pour l’instant uniquement obtenue par
des mesures cosmologiques.
Les parame`tres cosmologiques ne sont pas ge´ne´ralement accessibles a` une mesure di-
recte, on pourrait ainsi, comme de´crit dans la section pre´ce´dente, acce´der aux densite´s
relatives a` un certain redshift, en faisant par exemple une hypothe`se sur la courbure, ou
bien on fera une mesure de la variation du taux d’expansion en mesurant des distances
en fonction du redshift. On se trouve ainsi confronte´ a` des proble`mes de de´ge´ne´rescences
entre les parame`tres lors d’une mesure cosmologique donne´e.
Prenons le cas des supernovae pour illustrer ce propos : Les supernovae permettent
d’acce´der a` la mesure de H(z), ou plutot son inte´grale. Le taux d’expansion e´tant sensible,
de fac¸on oppose´ a` l’action de la gravite´ et de l’e´nergie noire, on obtient une contrainte,
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qui est proche a` l’ordre zero de ΩM − ΩΛ. On a le meˆme phe´nome`ne avec la mesure du
CMB, comme illustre´ sur la figure 4.12.
Fig. 4.12 – Les de´ge´ne´rescences entre parame`tres de courbure et de constante cosmolo-
gique avec une mesure du CMB isole´e. Les quatres points de couples (Ωk,ΩΛ) diffe´rents
pre´sente´s sur la figure de gauche correspondent aux courbes pre´sente´es sur la figure de
droite qui se trouvent quasiment superpose´es et indiscernables avec les points de mesure
actuels [55].
Il pourrait de`s lors eˆtre tentant de vouloir utiliser des hypothe`ses ou des contraintes
venant d’autres mesures, comme la mesure de ΩM , pour lever les de´ge´nerescences et
obtenir une mesure pre´cise de ΩΛ. Il faudra toutefois faire attention aux biais ine´vitables
qui apparaˆıtrons si l’hypothe`se ou la contrainte (que l’on nommera prior par la suite)
n’est pas exacte. Ces biais peuvent entacher le re´sultat de fac¸on importante et rendent la
mesure tre`s de´pendante des priors et cela d’une fac¸on peu controˆlable.
On a aussi pu montrer que ce proble`me apparaˆıt aussi si l’on ne´glige la variation
temporelle de l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie noire. Un ajustement correct d’un mode`le
avec w=constante peut eˆtre obtenu alors qu’une variation existe (w=w0+w1z) et conduit
de plus a` une mauvaise de´termination du parame`re w0, voir figure 4.13
Une fac¸on d’e´chapper a` ce proble`me est de combiner suffisamment de mesures diffe´rentes
pour lever les de´ge´ne´rescences pour tous les parame`tres du mode`le choisi. Ainsi dans la
mesure du CMB, la de´ge´ne´rescence entre H0, ΩΛ et Ωk pourra eˆtre leve´e par une mesure
de H0, par les SNIa ou les LSS. La de´ge´ne´rescence entre ΩM et σ8 du weak lensing pourra
eˆtre leve´e par les LSS, etc.
Une illustration est donne´ figure 4.14, ou une mesure relativement pre´cise de ΩΛ a e´te´
possible en combinant le CMB, les supernovae et les amas de galaxies.
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Fig. 4.13 – Les zones hachure´es correspondent a` des re´gions d’un mode`le fiduciel qui
conduiront a` un re´sultat biaise´ sur w0 dans une proce´dure d’ajustement ou` l’on a ne´glige´
le´volution de w(z). A gauche pour une pre´cision de type SNAP-JDEM, a` droite pour une
pre´cision de type SNLS. qui ne´glige la variation de w(z) [56].
Ceci ne´cessite une analyse statistique pre´cise ou les erreurs statistiques mais aussi
syste´matiques sont correctement prises en compte.
Les mesures de la ge´ome´trie et du contenu de l’univers e´voque´es pre´ce´demment peuvent
eˆtre aborde´es , en particulier, graˆce aux grands sondages photome´triques ou spectrosco-
piques ou le CMB, qui donnent l’acce`s a` un grand nombre de sondes. Citons de fac¸on non
exhaustives : les SNIa, le CMB, le WL, le Strong lensing, les vitesses particulieres, l’effets
SZ, les grandes structures le BAO, les foreˆts Lyman alpha, l’effet ISW etc..
4.7 La question de l’e´nergie noire
Nous allons de´velopper pour conclure ce chapitre l’e´tude de l’e´nergie noire.
Il est clair comme indique´ pre´ce´demment, que tous les e´le´ments constituants un mode`le
cosmologique sont lie´s les uns aux autres pour de´terminer la structure de l’univers et son
e´volution. Nous allons ne´anmoins tenter de nous concentrer sur la caracte´risation de cette
e´nergie noire se´pare´ment.
Deux groupes de travail se sont penche´s successivement sur cette question, dans l’op-
tique de de´finir les besoins et objectif pour les projets a venir.
68 4. De´terminer les parame`tres du mode`le standard de la cosmologie
Fig. 4.14 – Combinaison de plusieurs sondes pour lever les de´ge´ne´rescnces entre pa-
rame`tres [57].
Le premier, le Dark Energy Task Force (DETF) a e´tabli un crite`re d’e´valuation ou
facteur de me´rite pour jauger le re´sultat obtenu par diffe´rentes me´thodes observationnelles
seules ou combine´es entre elles. Le DETF est parti du principe qu’un programme d’e´tude
de l’e´nergie noire doit s’articuler en trois points : Les mesures sont-elles compatibles avec
une constante cosmologique, peut-on mesurer l’e´volution de l’e´quation d’e´tat en fonction
du redshift et enfin l’effet est-il compatible avec la relativite´ ge´ne´rale ?
La proce´dure propose´e par le DETF est de parame´trer l’e´quation d’e´tat par une fonc-
tion a` deux parame`tres : w(a) = wo + (1 − a)wa. wo et wa permettant de re´pondre aux
deux premie`res questions et la comparaison entre la valeurs ces parame`tres lorsqu’ils sont
de´termine´s par des mesures sensible ou non a δ(z), le facteur de croissance, donnant acce`s
au troisie`me point.
La facteur de me´rite (FoM) d’un programme d’observation est obtenue par l’inverse
de la surface de l’ellipse d’erreurs sur les parame`tres wo et wa.
Quatre sondes principales ont e´te´ mises en avant, pour leur capacite´ a` contraindre les
observables dL(z), dA(z), H(z) et δ(z), qui sont respectivement les distances lumineuses
et angulaires, le taux d’expansion et le facteur de croissance des structures.
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1. Les oscillations acoustiques baryoniques (BAO), qui sont sensibles a` dA(z) et H(z),
2. le comptage d’amas de galaxies (CL) qui est sensible a` dA(z) , H(z) et δ(z),
3. l’observation des supernovae (SN) qui est sensible a` dL(z)
4. l’observation des lentilles gravitationnelles faibles (WL) qui est sensible a` dA(z) et
δ(z) .
Le re´sultat principal peut se re´sumer ainsi : Il faut combiner au moins deux sondes et
la FoM peut eˆtre ame´liore´e d’un facteur 10 avec de grands projets a` long terme (10-15
ans) qui devront eˆtre pre´pare´s par des programmes a` moyen terme (3-5 ans) pouvant
comprendre et re´duire les erreurs syste´matiques. En conclusion, le DETF encourage a`
de´velopper un programme coordonne´ en deux e´tapes, avec une deuxie`me e´tape constitue´e
des projets JDEM [58], LSST [59] et SKA [60].
Le point essentiel, du controˆle des erreurs syste´matiques a e´te´ releve´ dans ce travail
avec quelques e´le´ments permettant d’en estimer l’ampleur avec des hypothe`ses optimistes
ou pessimistes.
Un deuxie`me groupe de travail s’est cre´e dans le cadre de JDEM, avec des objectiifs
similaires au DETF, en essayant de pre´ciser certains points. Le cadre ge´ne´ral pose´ par
la DETF est ainsi repris, l’apport venant d’une e´tude plus complexe et ge´ne´ralise´e de
la FoM, d’une me´thodologie pre´cisement de´crite avec des hypothe`ses explicite´es et un
logiciel publique permettant de retrouver les re´sultats annonce´s ou de tester d’autres
configurations. Sans entrer dans les de´tails, la FoM de la DETF, fonde´e sur une fonction
parame´tre´e arbitraire de l’e´quation d’e´tat, est remplace´e par 4 nombres permettant entre
autre de retrouver la FoM de la DETF mais aussi le redshift correspondant a` la pre´cision
maximum sur w ainsi que cette pre´cision. A cela s’ajoutent des graphes permettant de
juger de la re´gion en redshift sonde´e sans a priori sur la forme de la fonction w(z). Un
autre parame`tre est aussi fourni : δ, permettant de tester une e´ventuelle modification de
la relativite´ ge´ne´rale.
Enfin, si les erreurs syste´matiques sont toujours souligne´es comme e´tant un point
crucial, celui-ci n’est pas de´veloppe´ dans ce rapport.
En conclusion, pour un projet spatial comme JDEM, il est souligne´ l’importance de
combiner les sondes et de choisir en se re´fe´rant au re´sultat apre`s combinaison et non sur la
performance d’une seule sonde, et aussi d’envisager la combinaison avec les programmes
au sol.
4.8 Mes contributions
J’ai de´veloppe´ un partenariat avec des physiciens the´oriciens, pour e´tudier l’interpre´tation
de mesures de plus en plus pre´cises depuis l’anne´e 2004. En particulier, l’importance des
biais qui existe lorsque l’on fait des hypothe`ses errone´es en fixant certains parame`tres du
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mode`le. L’une des conclusions de ces travaux est la ne´cessite´ de bien de´finir le mode`le uti-
lise´ et de combiner les mesures de plusieurs observables pour e´viter des priors arbitaires.
La poursuite de ces travaux pourra ainsi s’inscrire dans une re´flexion sur la de´finition d’un
mode`le et dans la cre´ation d’outils permettants de le tester (liens entre les observables
mesure´es et les parame`tres, combinaison des observations, etc.).
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Chapitre 5
L’apport des supernovae a` la
de´termination des parame`tres
cosmologiques
5.1 Les supernovae
Les supernovae comptent parmis les objets les plus brillants de l’univers. Lors de
l’explosion d’une e´toile, la supernova qui se de´veloppe peut atteindre a` son maximum,
une luminosite´ e´quivalente a` celle de sa galaxie hoˆte toute entie`re. C’est ainsi que les
supernovae sont des sondes privile´gie´es pour l’exploration de l’univers lointain et sont
utilise´es pour les e´tudes cosmologiques. Une particularite´ remarquable, l’homoge´ne´ite´ de
la classe des supernovae de type Ia en a fait une sonde de tout premier plan pour la
de´termination des parame`tres cosmologiques. Nous pre´sentons dans les sections suivantes
les caracte´ristiques des supernovae en de´taillant celles de la classe Ia. Leur e´tude et leur
utilisation pour la de´termination des parame`tres cosmologiques est ensuite expose´e au
travers du sondage SuperNova Legacy Survey (SNLS). Nous concluons sur les perspectives
pour cette sonde remarquable.
5.1.1 Les types de supernovae
Les supernovae sont e´tudie´es a` l’aide de leur courbe de lumie`re : croissance et de´croissance
de leur luminosite´ mesure´e dans un ou plusieurs filtres ainsi qu’a` l’aide de mesure de leur
spectre effectue´e a` diffe´rents moments apre`s l’explosion mais de pre´fe´rence au maximum
de luminosite´. La classification s’appuie principalement sur les caracte´ristiques spectrales
mais aussi sur la courbe de lumie`re. On verra qu’on associe a` ces diffe´rentes classes des
me´canismes d’explosion spe´cifiques. Le spectre d’une supernova va eˆtre principalement ca-
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racte´rise´ par des raies d’absorption dans sa phase la plus lumineuse. Elles correspondent a`
la composition de l’ejecta (la photosphe`re) entourant la supernova a` une e´poque donne´e.
La classification est she´matise´e Fig 5.1 et l’on peut brie`vement l’e´noncer ainsi [61]
[62] :
Le type II se caracte´rise par la pre´sence de raies d’hydroge`ne. On l’explique par l’im-
plosion gravitationnelle d’une e´toile de forte masse (supe´rieure a` 8 masses solaires). En
fin de vie, la combustion de l’hydroge`ne du coeur prenant fin, il s’ensuit un effondrement
qui passe par une phase dite gravitationnelle ou` le noyau atteint la masse de Chandra-
sekhar [63] et s’effondre en e´toile a` neutron ou en trou noir. Une partie de l’e´nergie sera
dissipe´e sous forme e´lectromagne´tique et illuminera les diffe´rentes couches entourant le
noyau, avec une quantite´ plus ou moins importante d’hydroge`ne en couche externe.
Le type II se subdivise en II P et II L, correspondant a` une de´croissance lente ou
rapide de la luminosite´ et s’expliquant par les diffe´rences d’opacite´ des couches externes.
Le type I se caracte´rise par l’absence de raie d’hydroge`ne et se subdivise en type Ia,
Ib et Ic. Le type Ib s’explique par le me´canisme d’explosion gravitationnelle de´crit pour
le type II, mais en ajoutant la pre´sence de vent solaire ayant e´jecte´ la couche d’hydroge`ne
avant l’explosion finale. Le type Ic, qui se caracte´rise par l’absence supple´mentaire de raie
d’he´lium s’explique comme le type Ib avec un vent solaire ayant chasse´ aussi la couche
d’he´lium.
Le type Ia, comme le type Ic, conjugue l’absence d’hydroge`ne et d’he´lium et il se signe
par la pre´sence d’une forte raie de silicium. On l’explique par l’explosion thermonucle´aire
d’une naine blanche ayant accre´te´ un compagnon. Une naine blanche, se pre´sentant sous
la forme d’un noyau de carbone de´ge´ne´re´, est produit en fin de vie d’une e´toile de faible
masse, qui n’a pu donc s’effondrer gravitationnellement et qui a perdu ses couches ex-
ternes d’hydroge`ne et d’he´lium. La pre´sence d’un compagnon provoque l’accre´tion d’une
masse supple´mentaire qui permet au syste`me d’atteindre la masse de Chandrasekhar et
de de´clencher une explosion thermonucle´aire qui de´sinte`gre la totalite´ de l’e´toile en pro-
duisant des quantite´s importantes de silicium.
Comme on le voit, la classification est essentiellement spectroscopique et est d’origine
historique. On comprend mieux maintenant l’origine de ces caracte´ristiques spectrales et
les supernovae sont ainsi vu sous la forme de deux grandes classes : les supenovae dites
gravitationnelles ou a` effondrement du noyau (CC, core collapse) regroupant les types
IIP,L et Ib,c. Leur point commun e´tant des proge´niteurs massifs dont le noyau s’effondre
gravitationnellement, les diffe´rences visibles dans le spectre ayant leur origine dans la
composition des couches externes en hydroge`ne et en he´lium.
La seconde classe dite thermonucle´aire, correspond au type Ia, ou` l’explosion est
de´clenche´e par un syste`me binaire en fin de vie : une naine blanche accre`te son e´toile
compagnon provoquant un effondrement gravitationnel qui allume une explosion thermo-
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nucle´aire qui de´sinte`gre l’e´toile.
Fig. 5.1 – les classes de supernovae
5.1.2 Les proge´niteurs et la galaxie hoˆte
Les proge´niteurs de supernovae sont issus de l’e´volution stellaire, leurs caracte´ristiques
moyennes d’un point de vue statistique sont donc e´troitement lie´es a` la population d’e´toiles
de la galaxie hoˆte et de son histoire.
La population d’e´toiles d’une galaxie a` un moment donne´ peut eˆtre obtenue avec un
spectre initial de masse (Initial Mass Function, IMF) qui aura e´volue´ avec le temps via
diffe´rents sce´narios (Star Formation History, SFH) incluant des phases de cre´ation intense
d’e´toiles (Starburst) mesure´es par le taux de cre´ation (Star Formation Rate, SFR). Chaque
e´toile, une fois cre´e´e, suit un she´ma d’e´volution qui va de´pendre fortement de sa masse.
Ainsi les e´toiles lourdes (¿ 8 masse solaires (Mo) ) vont avoir une dure´e de vie courte (¡1
milliard d’anne´es) et vont terminer leur vie sous forme de supernovae CC. Les e´toiles de
masse interme´diaires (0.3 - 8 Mo) vont finir leur vie sous forme de naine blanche (WD) et
e´ventuellement, dans le cas de syste`me double, se transformer en supernovae de type Ia.
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En plus de la masse, la composition de l’e´toile proge´niteur, lie´e elle meˆme a` la com-
position de la galaxie (par exemple sa me´tallicite´ de´finie par le rapport Fe/H) va inter-
venir dans les caracte´ristiques de la supernova, en particulier sa luminosite´ totale (ou
bolome´trique).
On voit ainsi aise´ment qu’il peut exister des corre´lations fortes entre les caracte´ristiques
des supernovae et leurs galaxies hoˆtes suivant que celles-ci seront vieilles ou jeunes, avec
ou sans formation d’e´toiles re´cente ou en fonction de leur me´tallicite´.
5.1.3 Le taux d’explosion des supernovae
Le taux d’explosion des supernovae est une grandeur caracte´ristique importante, il
est spe´cifique au mode`le de cre´ation et d’e´volution du proge´niteur. Il sera donc a` priori
spe´cifique aux grandes classes de supernovae et pourra eˆtre obtenu en fonction du temps
cosmique (ou du redshift), par unite´ de volume ou de masse de galaxie et aussi eˆtre spe´cifie´
en fonction des caracte´ristiques ou types de galaxies : jeunes/vielles, rouges/bleues, etc.
On a ainsi constate´ l’absence de supernovae de type II ( proge´niteurs massifs associe´s a`
des populations d’e´toiles jeunes) dans les galaxies elliptiques constitue´es majoritairement
de populations d’e´toiles age´es.
L’e´tude des supernovae avec leur environnement galactique et du taux d’explosion
permet d’obtenir des informations pre´cieuses sur les caracte´ristiques des diffe´rentes classes
de supernovae au sens large.
Le taux d’explosion des supernovae est un indicateur qui combine le type de proge´niteur
(et donc la composition stellaire d’une galaxie) et son sce´nario d’explosion, celui-ci intro-
duisant un de´lai entre la cre´ation et l’explosion.
5.1.4 Les supernovae et la cosmologie
Les supernovae sont des objets tre`s brillants qui permettent de sonder l’univers lointain
et qui posse`dent de plus la proprie´te´ d’eˆtre standardisable, c’est a` dire que la luminosite´
de l’objet peut eˆtre connue (au moins a` un facteur de normalisation pre`s), on parle alors
de chandelles standard. Les supernovae de type Ia sont la classe la plus remarquable a`
ce titre et feront l’objet de la suite de ce chapitre, mais il faut noter qu’une proprie´te´
similaire a e´te´ observe´e avec des supernovae de type IIP [65].
Cette proprie´te´ de chandelle standard permet, a` partir d’une mesure de flux de de´duire
la distance lumineuse de l’objet, et en connaissant le redshift de tracer un diagramme de
Hubble. A partir de ce diagramme il est possible de mesurer le parame`tre de Hubble avec
des supernovae proches et l’acce´le´ration avec des supernovae lointaines.
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5.2 Les supernovae de type Ia pour mesurer une dis-
tance
5.2.1 Principe et historique
Les supernovae sont devenues une re´fe´rence dans l’e´tude des parame`tres cosmologiques
depuis qu’elles ont montre´ la pre´sence d’une acce´le´ration de l’expansion de l’univers par
les observations de deux groupes en 1999 ([11])
La mesure consiste a` de´tecter puis suivre l’e´volution des courbes de lumie`re d’un
grand nombre de supernovae a` petit et grand redshift. A partir de ces courbes de lumie`re
et en utilisant une me´thode de standardisation, une distance lumineuse est calcule´e. Ces
mesures de distances a` diffe´rents redshifts permettent construction d’un diagramme de
Hubble qui est utilise´ pour contraindre les parame`tres cosmologiques.
Pour montrer comment ces mesures sont relie´es aux parame`tres cosmologiques, il nous
faut pre´senter l’expression de la distance lumineuse.
La distance Lumineuse dL relie le flux observe´ φobs d’une source a` sa luminosite´ L par
la relation :
φobs =
Lsource
4πa0d2L
(5.1)
ou a0 est le facteur d’e´chelle.
Lorsque l’on se place dans l’univers en expansion de la cosmologie pre´sente´ au chapitre
4, la surface d’une sphe`re centre´e sur la source s’e´crit S = 4π∗Sk(χ)∗a20 avec k la courbure
et χ la distance comobile, ou` Sk(x) = sin(x), x, sinh(x) pour k = 1,0,-1. Pour calculer le
flux il faut corriger de la dilatation en temps et du rougissement, soit un facteur (1 + z)2,
on obtient alors :
Φobs =
L
4πa20S
2
k(χ)
1
(1 + z)2
(5.2)
d’ou`
dL = a0Sk(χ)(1 + z) (5.3)
en exprimant Sk(χ) en fonction des parame`tres cosmologique on obtient
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dL =
c
H0
(1 + z)√|Ωk| Sk(
√
|Ωk|
∫ z
0
dz′[
∑
i
Ωi(1 + z
′)3+3wi + Ωk(1 + z
′)2]−1/2) (5.4)
Les ingre´dients sont donc des observations de supernovae qui comportent d’une part
un suivi de leur courbe de lumie`re, afin de permettre la standardisation (voir section
suivante) et d’autre part un spectre de la supernova (incluant un spectre de sa galaxie
hoˆte si possible) qui permet une identification du type spectral (type Ia ou non) et une
mesure du redshift.
5.2.2 Standardisation
Les supernovae de type Ia forment une classe tre`s homoge`ne [66]. On a ainsi constate´
a` bas comme a` haut redshift1 une dispersion de l’ordre de 30 % dans la luminosite´ au
maximum mesure´e dans le filtre B du re´fe´rentiel de la supernova , ce qui est faible pour une
sonde cosmologique et en fait l’une des seules chandelle standard a` l’echelle cosmologique.
On conside`re que cette proprie´te´ est lie´ au me´canisme de de´clenchement qui se fait au seuil
de la masse de Chandrasekhar et fixe l’e´nergie de l’explosion avec une grande pre´cision.
La qualite´ des supernovae de type Ia en tant que chandelle standard est renforce´e
par des e´tudes qui ont montre´ qu’il e´tait possible de re´duire cette dispersion, ce qui est
appe´le´ dans la litte´rature, la standardisation. Diffe´rentes me´thodes sont employe´es, elles
incorporent deux effets de corre´lations constate´s sur des lots de supernova mesure´es.
L’effet lie´ au taux de de´croissance ∆m15 [67] qui mesure la de´croissance de la luminosite´
par la diffe´rence de magnitude entre le maximum de luminosite´ et la valeur 15 jours apre`s.
Il caracte´rise l’observation “brighter-slower” correspondant a` une augmentation du flux
au maximum lorsque la de´croissance est plus lente. Ce phe´nome`ne e´tant relativement
syme´trique entre la phase de croissance et celle de de´croissance, un parame`tre e´quivalent
est utilise´ qui mesure l’e´largissement temporel, c’est a` dire la variation de largeur de la
courbe de lumie`re par rapport a` une valeur moyenne, on le nomme le stretch (s) [68].
L’application d’une correction line´aire pour re´duire la dispersion a` partir d’une mesure de
stretch est pre´sente´ figure 5.2.
Le deuxie`me effet s’apparente a` un effet d’obscurcissement par de la poussie`re devant
la supernova. Il se manifeste par une diminution de la luminosite´ au maximum lorsque la
couleur (c) de la supernova est de´cale´ vers le rouge : relation “brighter-bluer”, similaire
a` ce que l’on constate avec la poussie`re galactique. Cependant, les valeurs d’atte´nuation
de la luminosite´ ne correspondent pas aux observations des effets d’atte´nuation constate´s
1a` haut redshift, l’introduction d’un mode`le cosmologique et de ses parame`tres est ne´cessaire, mais
l’on montre qu’il influe tre`s marginalement sur la mesure de dispersion
5.2. Les supernovae de type Ia pour mesurer une distance 77
Fig. 5.2 – Standardisation des supernovae de type Ia : Effet “brighter-slower” sur la figure
du haut et re´duction de la dispersion par la correction de strech sur la figure du bas [69].
dans notre galaxie. Cet effet pourrait ainsi comprendre une composante intrinse`que au
me´canisme d’explosion. Au final, la standardisation est obtenue avec une formule du type :
mcorrB = m
obs
B + (1− s)α− βc
ou mB est la magnitude dans le filtre B du re´fe´rentiel de la supernova , α et β sont les
facteurs de correction line´aire et s et c les valeurs de stretch et de couleur.
La difficulte´ pratique des me´thodes de standardisation provient principalement de la
de´termination des parame`tresmb, s et c dans le re´fe´rentiel au repos de la supernova a` partir
de mesures multi-filtres (e´quivalent d’une correction K) qui repose sur des mode´lisations
des courbes de lumie`re, un cas particulier sera expose´ dans la section suivante.
Les principales me´thodes de standardisation utilise´es sont MLCS2k2 [70], SALT [71],
SIFTO [72], CMAGIC [73].Ces me´thode sont empiriques : les coefficients utilise´s pour
corriger la magnitude a` partir des parame`tres sont obtenus a` partir des donne´es observe´es.
Les mode`les d’explosion the´oriques ne parviennent pas a` reproduire directement les
observations, meˆme si d’importants progre`s ont e´te´ faits ces dernieres anne´es permettant
a` certaines caracte´ristiques d’eˆtre retrouve´es par les simulations, voir par exemple [74].
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Des approches pour standardiser a` partir de caracte´ristiques observe´es sur le spectre
des supernovae sont en cours de developpement et pourront apporter des informations
pour ame´liorer la standardisation ou mieux comprendre le me´canisme physique a` l’origine
de ces corre´lations avec la magnitude au maximum.
5.3 Le SuperNova Legacy Survey
5.3.1 Introduction
La premie`re ge´ne´ration d’observations de supernovae lointaine a e´te´ mise en place sui-
vant le mode exploratoire suivant : Un ou plusieurs te´lescopes grand champ parcouraient
le ciel a` la recherche d’apparition de nouvelles e´toiles, par diffe´rentiation entre une image
de re´fe´rence et une image nouvelle. Lorsqu’une de´tection e´tait annonce´e, un te´lescope
disponible, parmis un large ensemble de te´lescopes participant au programme, pointait
cet objet pour le confirmer et/ou en faire un suivi photome´trique et e´ventuellement spec-
troscopique.
Les de´fauts majeurs de cette me´thode, outre la complexite´ de l’organisation entre les
te´lescopes, sont l’inhomoge´ne´ite´ des observations et le faible e´chantillonnage des courbes
de lumie`res en de´but d’explosion.
Pour reme´dier a` ces de´fauts, le SuperNova Legacy Survey (SNLS) a utilise´ un mode dit
de recherche glissante (“rolling search”). Un seul te´lescope grand champ de 4 me`tres est
de´die´ a` la recherche et au suivi photome´trique. Le programme de suivi spectroscopique
e´tant assure´ par des te´lescopes de 8m. Pour cela une collaboration Franco-Canadienne
s’est mise en place autour du programme de sondage profond initie´ au te´lescope Canada
France Hawaii (CFHT). Plus pre´cise´ment, le SNLS s’appuie sur deux programmes longs,
l’un pour la photome´trie et l’autre la spectroscopie. Le premier, CFHT Legacy survey
(CFHTLS), est un programme d’observation au CFHT qui s’est de´roule´ de 2003 a` 2007 et
a totalise´ 474 nuits. Il a pour objet trois grands releve´s allant du plus large (Very Wide)
au plus profond (Deep) en passant par un releve´ interme´diaire (Wide). Seul le releve´ Deep
a concerne´ le SNLS. Ce releve´ profond correspond a` l’observation de quatre champs de 1
degre-carre´ chacun avec la came´ra MEGACAM monte´e sur le te´lescope CFHT (Fig 5.3)
jusqu’a` des profondeur limite de 28 AB en utilisant environ 44% des nuits alloue´es au
CFHTLS.
La came´ra MEGACAM, actuellement la plus grande au monde, est compose´e de 40
CCD de 2048x4612 pixels chacuns, les 36 CCD centraux e´tant utilise´s en imagerie. Cette
came´ra, monte´e sur l’imageur grand champ megaprime, couvre 1 degre´ carre´ de ciel avec
une re´solution de 0.187 arseconde par pixel.
5.3. Le SuperNova Legacy Survey 79
Fig. 5.3 – CFHT et megacam
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L’imageur est e´quipe´ de 5 filtres optiques (Fig 5.4). Seuls les filtres g’,r’,i’ et z’ sont
utilise´s dans le suivi de SNLS et permettent d’observer la bande bleue au repos d’une
supernova Ia jusqu’a` un redshift de 1.
Fig. 5.4 – les filtres u’ g’ r’ i’ z’ utilise´s avec la camera MEGACAM
Pour assurer un e´chantillonnage ade´quat des courbes de lumie`re conjointement aux
de´couvertes, le mode de rolling search est utilise´. Il consiste a` revenir observer le meˆme
champ tous les 5 jours. Chaque nouvelle observation permettant de nouvelles de´couvertes
et le suivi de supernovae anciennes. Ceci conduit a` cinq se´ries d’observations par lunaison,
celles-ci se faisant hors pleine lune, environ 20 jours par mois, dans au moins 3 filtres
diffe´rents. Au total, une lunaison correspond en moyenne a` environ 16 mesures : 5i’,
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5r’, 3g’ et 3z’. On peut ainsi voir sur la figure 5.5 les courbes de lumie`re de supernovae
de´tecte´es dans le mode rolling search.
Fig. 5.5 – Les supernovae de´tecte´s en temps re´el dans le mode ’rolling search’, dans trois
filtres diffe´rents. On peut appe´cier l’e´chantillonnage re´gulier tous les cinq jours environ
et le suivi de plusieurs supernovae en meme temps.
Le second programme est en re´alite´ la somme de plusieurs programmes longs sur les
te´lescopes VLT, Gemini et Keck. Il s’agit de faire une observation spectroscopique de
chaque candidat SNIa de´couvert. Les temps alloue´s sur ces grands te´lescopes, lorsqu’on
les cumule, de´passent le temps alloue´ pour la photome´trie. Le choix des candidats observe´s
en spectroscopie est lie´ a` la de´couverte et la pre´-identification obtenue avec le programme
du CFHT, nous le de´taillons dans le paragraphe suivant.
5.3.2 La prise de donne´es et la de´tection en temps re´el
L’acce`s aux images du CFHTLS est garanti a` tous les utilisateurs et est fourni par
l’interme´diaire d’une chaine de re´duction produisant les images de science via le centre de
traitement TERAPIX.
Pour ne pas de´pendre du de´lai associe´ a` cette chaine, un traitement spe´cifique ”en
temps re´el” a du eˆtre mis en place pour le SNLS. Pour garantir la confidentialite´ des
donne´es, le syste`me temps re´el est installe´ sur site, au CFHT.
Je de´cris dans la suite la chaine temps re´el franc¸aise, un autre syste`me temps re´el
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ayant e´te´ mis en place par un groupe canadien.
Un cluster de trois machines relie´ au cluster ge´ne´ral du CFHT a e´te´ installe´ avec un
espace de stockage d’environ 1.5 terraoctet. Un software de controle des ope´rations de la
chaine en temps re´el, avec pre´visualisation des re´sultats via un serveur web a e´te´ mis en
place, ainsi qu’un syste`me de batch pour ge´rer les diffe´rents processus mis en oeuvre pour
effectuer le traitement des images.
Un software permettant la de´tection a e´te´ charge´ d’analyser les images produites par
le CFHT (Le CFHT ayant mis en place une pre´-re´duction corrigeant les images des ef-
fets instrumentaux de base). Le principe est de soustraire chaque nouvelle image a` une
image ancienne, appele´e re´fe´rence. Cette dernie`re e´tant construite par addition d’un grand
nombre d’images. La soustraction se fait en tenant compte des conditions d’observation
(seeing) des images par la me´thode du noyau [75]. Cette soustraction produit une image
sur laquelle on peut de´tecter un ensemble de sources, appelle´es de´tections par la suite,
qui signent l’apparition d’une supernova sous la forme d’une tache de dispersion (Point
Spread Funcion, PSF), typique d’une source ponctuelle. En pratique, les de´tections pro-
viennent majoritairement de de´fauts d’image (satellites, cosmiques) puis de de´fauts de la
proce´dure de soustraction, d’objets variables divers et finalement de supernovae .
Pour faire le tri et se´lectionner les bons candidats, un syste`me automatique a` e´te´ mis
en place. Il sera de´crit dans le paragraphe suivant.
A la sortie de ce syste`me, voir shema 5.6, une dizaine de candidats par jour d’obser-
vation sont obtenus. Ils sont ensuite valide´s par des ope´rateurs lorsqu’ils sont compatibles
avec une supernova Ia et proches du maximum de leur luminosite´. Les positions des can-
didats sont ensuite envoye´es vers les diffe´rents te´lescopes disponibles pour mesurer leur
spectre.
Les spectres ont e´te´ mesure´s jusqu’a` des magnitudes limite de iAB = 24 pendant en-
viron 2500 s, pour les programmes longs VLT et Gemini, qui ont repre´sente´ la majorite´
des supernovae Ia observe´es en spectroscopie, avec l’identification du type de la super-
nova comme but premier.
Un traitement en temps re´el, c’est a` dire s’effectuant en une journe´e environ, a e´te´
mis en place pour re´duire les spectres et en extraire l’information sur la supernova . Le
spectre extrait est ajuste´ avec des patrons de supernova et de galaxies pour obtenir le type
et le redshift. Cette information permettant de valider l’observation ou e´ventuellement de
redemander du temps d’observation.
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Fig. 5.6 – Le syste`me de de´tection automatique des supernovae [78].
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5.3.3 La de´tection automatique
Pour permettre une de´tection automatique, une chaine de de´tection a e´te´ mise en place.
Elle s’appuie sur une reconnaissance de forme pour se´lectionner les bonnes de´tections et
une grande base de donne´es pour accumuler les de´tections et construire les courbes de
lumie`res des candidats d’objets variables.
5.3.3.1 La reconnaissance des bonnes de´tections
Longtemps, la reconnaissance de supernovae apre`s de´tection par une me´thode de sous-
traction a e´te´ effectue´e par un observateur dont le roˆle e´tait de visualiser un grand nombre
de de´tections et d’en extraire a` la vue les bon candidats. Depuis l’arrive´e de recherches
massives de supernovae , des programmes plus ou moins automatiques ont e´te´ mis en
place.
Dans SNLS, une proce´dure 100% automatique et parame´trisable a e´te´ mise en place.
L’observateur a e´te´ remplace´ par une reconnaissance de forme s’appuyant sur un reseau de
neurones. La PSF d’une de´tection se distribuant sur une surface d’environ 10x10 pixels,
nous avons de´cide´ d’en extraire les caracte´ristiques essentielles par de´composition en sha-
pelets [76]. Apre`s projection, chaque de´tection se re´duit ainsi a` 16 coefficients. On montre
Fig 5.7, les formes de shapelets pour chaque coefficient. Le coefficient (0,0) correspon-
dant a` une gaussienne bi-dimensionnelle, vaut 1 pour une de´tection parfaite (suppose´e
gaussienne). Dans la re´alite´, les PSF venant principalement du seeing, sont effectivement
proche d’une gaussienne bi-dimensionnelle mais elles sont perturbe´es par la proce´dure de
soustraction. Pour effectuer le tri, on a donc choisi d’entrainer un re´seau de neurones qui
rec¸oit les coefficients de shapelets en entre´e. Les deux lots d’entrainement sont fournis
d’une part par les de´tections d’une image pour signer le bruit de fond et d’autre part
par les de´tections de supernovae factices venant d’un Monte-Carlo sur image de superno-
vae . Il est bien e´vident qu’une partie des de´tections d’une image re´elle contient de vraies
de´tections, mais elle est suffisament faible pour ne pas entraver l’entrainement. Le re´sultat
obtenu est pre´sente´ fig 5.8, ou` l’on constate une tre`s nette se´paration. On constate aussi
dans le lot de bruit de fond des de´tections clairement identifie´es comme bonnes : ce sont
les candidats objets variables !
A partir de la re´ponse du re´seau de neurone (NN), on peut attribuer un crite`re de
qualite´ allant de bonne de´tection (0) a` arte´fact de de´tection (1).
On peut ainsi voir les re´ponses du re´seau de neurones dans le cas d’une bonne de´tection
Fig 5.9 ou d’une mauvaise 5.10. Une mauvaise identification, dans le cas vrai supernova
ou arte´fact, correspond a` un signal sur bruit (SoN) faible.
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Fig. 5.7 – La forme des shapelets pour les 16 coefficients utilise´s
5.3.3.2 Stockage des de´tections et construction des courbes de lumie`re
La phase suivante consiste a` remplir une base de donne´es avec toutes les de´tections et
de construire les courbes de lumie`re. Une base de donne´es contenant jusqu’a` 10 millions
de de´tections est alimente´e par chaque nouvelle de´tection. Celles-ci, lorsqu’elles inte`grent
la base de donne´es sont associe´es a` un candidat si elles se trouvent a` la meˆme position
dans le ciel. Les candidats sont des ensembles de de´tections situe´es au meˆme point du ciel.
Un candidat est initie´ par une de´tection passant le seuil de bonne de´tection (NN¿0.5 et
SoN¿3) et ne correspondant a` aucun candidat existant. Lorsqu’un candidat est initie´, une
recherche est effectue´e sur toutes les anciennes de´tections pour associer celles se trouvant
a` la meˆme position.
Au final, un candidat est un ensemble de courbes de lumie`re dans chaque filtre. Chaque
courbe de lumie`re regroupant les points mesure´s avec leur flux et leur crite`re de qualite´.
5.3.3.3 La reconnaissance de bons candidats
Les informations de chaque candidat sur les de´tections individuelles : nombre et qualite´
(bonne de´tection ou arte´fact) et sur les courbes de lumie`re permet d’obtenir une se´lection
100% automatique de candidats d’un type donne´. Ainsi, pour reconnaitre une SNIa, un
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Fig. 5.8 – La re´ponse du re´seau de neurone pour le signal, a` gauche, pour le bruit de fond,
a` droite et pour les lots d’entrainement, en haut et de test, en bas. Les e´ve´nements qui
ont des valeurs de re´seau de neurone proche de 1 dans les figures de droite correspondent
aux de´tections de vrais objets variables [78].
fit multicouleur SALT est effectue´ sur le candidat et une probabilite´ de χ2 en est de´duite.
La reconnaissance se fait, a` ce stade, uniquement sur les informations photome´triques.
5.3.4 La de´tection en temps re´el
Dans le syste`me en temps re´el, le traitement sur le site du CFHT s’arreˆte a` la cre´ation
de listes de de´tections comprenant les informations de position et de photome´trie ainsi
qu’une information sur la forme par l’interme´diaire des coefficients de shapelets. Les listes
de de´tections sont ensuite envoye´es en France pour eˆtre stocke´es dans une base de donne´es.
Un crite`re de qualite´ sur la forme est calcule´ et toutes les courbes de lumie`res reconstruites.
Les candidats supernovae se pre´sentent ainsi sous la forme d’un ensemble de courbes
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Fig. 5.9 – Image issue d’une vrai supernova, a` diffe´rentes e´poques, avec des valeurs de
re´seau de neurone croissante de 0 a` 1, de gauche a` droite [78].
Fig. 5.10 – Image issue d’un arte´fact, a` diffe´rentes e´poques, avec des valeurs de re´seau
de neurone croissante de 0 a` 1, de gauche a` droite [78].
de lumie`re mesure´es dans quatres filtres diffe´rents avec des crite`res de bonne ou mauvaise
de´tection pour chaque image observe´e.
Ces candidats sont ensuite se´lectionne´s avec des coupures qui rejettent les candidats
ou` l’information est insuffisante (ex : pas assez de bonnes de´tections, pas de mesure dans
les filtres principaux) puis un ajustemment d’un mode`le de courbe de lumie`re permet
d’affiner la se´lection (ex : phase croissante, compatibilite´ avec une supernova).
Cette se´lection de candidats est mise en ligne via une interface web pour eˆtre consulte´e
par la collaboration et particulie`rement ceux qui vont choisir les candidats que l’on va
suivre avec une mesure spectroscopique.
En pratique, pour effectuer une comparaison avec les candidats provenant de la chaine
de de´tection canadienne, la liste de candidats propose´s a` la spectroscopie est envoye´e sur
le site canadien qui regroupe ces informations avec les siennes.
L’ensemble des ope´rations consistant a` recevoir les images fournies par le CFHTLS
temps re´el, a` les traiter pour extraire les de´tections, analyser chaque de´tection et remplir
la base de donne´es, pour enfin construire les candidats et les publier sur une page web avec
les caracte´ristiques permettant d’en faire une pre´-identification, sont effectue´s en environ
12h, pour chaque nuit d’observation.
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5.3.5 La pre´paration de l’analyse des donne´es de SNLS
Diffe´rents traitements ont e´te´ mis en place pour produire des donne´es dites “oﬄine”
qui sont utilise´es dans l’analyse pour produire les re´sultats scientifiques. On trouve prin-
cipalement, un traitement de photome´trie diffe´rentielle, un traitement de calibration, un
Monte-Carlo de supernovae sur image et une de´tection “oﬄine” des supernovae. Je vais
donner quelques de´tail sur les deux derniers points.
5.3.5.1 le Monte-Carlo de supernovae
Afin d’e´tudier l’efficacite´ et les biais de de´tection, mais aussi pour mettre en place la
de´tection automatique, un Monte-Carlo sur image des supernovae a e´te´ imple´mente´.
Il consiste a` simuler le re´sultat d’explosion de supernovae sur les images re´elles de fac¸on
le plus re´aliste possible. Pour cela, on commence par analyser le champ de galaxies ob-
serve´. Une fois la liste des galaxies disponibles, avec leurs caracte´ristiques principales pour
notre e´tude : redshift (photome´trique, que l’on obtient graˆce au catalogue du CFHT [79]),
information de taille et de forme (les trois parame`tres d’une ellipse) et de magnitude, on
effectue un tirage ale´atoire pour choisir les galaxies, ce qui fixe le redshift de la supernova.
Pour chaque supernova, un nouveau tirage ale´atoire permet de fixer les autres parame`tres
de la supernova : position par rapport a` la galaxie hoˆte et les parame`tres intrinse`ques :
jour de l’explosion, de´calage par rapport a` la magnitude de la chandelle, stretch et cou-
leur. L’e´tape suivante consiste a` ajouter sur les vrai images, le flux correspondant au
supernovae simule´es. Pour cela, pour chaque supernova, le flux est calcule´ pour chaque
pose d’observation. La variation du flux pour chaque jour d’observation et dans chaque
filtre est obtenue avec un mode`le de courbe de lumie`re : le mode`le SALT, de´crit par la
suite.
Ainsi, le flux correspondant a` l’image re´elle utilise´e est ajoute´ directement aux pixels
en respectant la forme de la tache de dispersion, l’atte´nuation de flux et le temps de pose
propre a` chaque image. On obtient ainsi sur les images d’observation, des supernovae
simule´es identiques a` des supernovae re´elles et l’on peut traiter de fac¸on rigoureusement
similaire les candidats re´els et les candidats Monte-Carlo.
5.3.5.2 La de´tection oﬄine des donne´es re´elles et du Monte-Carlo
Afin de tirer tout le be´ne´fice du survey SNLS, nous avons mis en place un reprocessing
des images complet permettant la de´tection de tous les candidats possibles et, couple´ a`
une simulation Monte-Carlo massive, permettant un calcul d’efficacite´ de la de´tection des
SNIa. Dans une premie`re e´tape, le reprocessing a e´te´ effectue´ sur la moitie´ de la dure´e
totale d’observation.
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La proce´dure consiste a` processer en paralle`le les images standard et les meˆme images
modifie´es pour contenir des supernovae factices. Chaque lot est traite´ par la chaine de
de´tection automatique et produit des listes de candidats. Le premier lot permet d’obtenir
et de compter les candidats supernovae Ia, le second la mesure d’efficacite´ de de´tection.
Un total de 400 nuits diffe´rentes a e´te´ traite´ et 300000 supernovae simule´es. La re-
cherche automatique a permis d’obtenir la de´tection d’environ 1000 objets variables ayant
une forte probabilite´ d’eˆtre des supernovae. (pre`s de 100% des SNIa de´couvertes en temps
re´el par la chaine d’acquisition franc¸aise ont e´te´ retrouve´es)
5.3.6 Calcul du taux d’explosion des SNIa
Le calcul du taux d’explosion, dans un sondage comme le SNLS, est essentiellement
un calcul d’efficacite´ qui peut eˆtre obtenu graˆce a` la simulation. Comme il a e´te´ indique´ en
introduction, le calcul du taux peut se faire en fonction de plusieurs parame`tres et dans
des unite´s diffe´rentes. Nous allons pre´senter ici le calcul du taux en fonction du redshift
et par unite´ de volume (Mpc−3) et de temps (yr−1).
Le nombre de supernovae ayant explose´ dans un intervalle [z, z+dz] s’e´crit :
NSN(z, dz) =
NSNobs(z, dz)
ǫ(z)
ou NSNobs(z, dz) est le nombre de SN de´tecte´es et ǫ(z) l’efficacite´ de de´tection, alors
le taux s’e´crit
R(z) =
NSN(z, dz)
∆TV (z, dz)
ou V (z, dz) est le volume comobile et ∆T le temps d’observation.
NSNobs(z, dz), le nombre de SN observe´es, est obtenu directement par la proce´dure de
se´lection automatique avec des crite`res de se´lection photome´triques. La se´lection sur la
qualite´ des de´tections requiert au moins 5 bonnes de´tections avec moins de 25% de mau-
vaises de´tections. Ensuite, un crite`re sur les courbes de lumie`res est utilise´ : un ajustement
multicouleur d’un mode`le de courbes de lumie`re (SALT2) pour lequel le redshift de la SN
est fixe´ (e´gale a` celui de la galaxie hoˆte) permet d’obtenir graˆce a` la valeur du χ2, un
crite`re d’ade´quation des courbes de lumie`res avec celles d’une supernova Ia, mais aussi
les parame`tres intrinse`ques : flux au maximum, stretch et couleur. Deux coupures sont
effectue´es sur ces quantite´s. On obtient la distribution de NSNobs(z, dz) sur la figure 5.11.
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Fig. 5.11 – Distribution des supernovae Ia en fonction du redshift. En rouge, les SNIa
confirme´es avec une mesure spectrale, en bleu, les SNIa identifie´es photome´triquement
avec un redshift spectroscopique et en vert les SNIa identifie´es photome´triquement avec
un redshift photome´trique [80].
Le calcul de l’efficacite´ ǫ(z) est obtenu par le Monte-Carlo. Si la simulation est identique
a` la re´alite´, l’efficacite´ est trivialement obtenue en divisant le nombre d’e´ve´nements simule´s
par celui retrouve´. Quelques corrections sont ne´cessaires pour obtenir la simulation la plus
juste possible. Pour cela on utilise un lot de supernovae identifie´es graˆce a` un spectre et
correspondant a` un lot complet (c’est a` dire une efficacite´ de se´lection proche de 100%
et non biaise´e obtenue en selectionnant les SN a` z¡0.6 pour qu’elles soient suffisamment
brillantes) ensuite les distributions d’observables sensibles a` la de´tection sont compare´es
avec les simulations et ajuste´es par une technique de ponde´ration.
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Fig. 5.12 – La mesure du taux d’explosion des SNIa. En rouge, les croix correspondent a`
la mesure en ignorant la dispersion des redshifts photome´triques. En noir, le biais associe´
au redshifts photome´triques a e´te´ corrige´ [80].
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Pour finir, il faut corriger de l’effet des redshifts photome´triques. En effet dans l’ana-
lyse Monte-Carlo, ce sont les redshifts re´els qui sont utilise´s et il existe un biais non
ne´gligeable venant de l’e´cart des redshifts photome´triques avec les redshift spectrosco-
piques (suppose´s exacts), principalement les redhifts dits catastrophiques. Le biais est
calcule´ par une me´thode Monte-Carlo directe en remplacant les redshifts exacts par une
distribution correspondant aux redshifts photome´triques mesure´s sur des lots de controˆle
(lots avec redshift spectroscopique) puis le biais est soustrait (de´convolue´) du re´sultat sur
la mesure du taux.
On obtient ainsi les mesures du taux repre´sente´s fig 5.12. Pour e´valuer la me´thode
de se´lection photome´trique, on a utilise´ le lot de SNIa identifie´ avec un spectre. Dans ce
cas, l’incertitude provenant du redshift est supprime´e, mais l’efficacite´ sur la se´lection en
temps re´el doit eˆtre estime´e par un jeu de coupures a` poste´riori. L’accord avec ce lot de
controˆle est bon jusqu’a` la limite de sensibilite´ de la spectroscopie (z¡0.9), voir fig 5.13.
Fig. 5.13 – Le taux d’explosion mesure´ avec le lot de controˆle spectroscopique, en bleu,
compare´ avec la mesure photome´trique en rouge [80].
Finalement, cette mesure du taux est compare´e avec des valeurs mesure´es dans d’autres
sondages de supernovae [81][82][83][84][85][86][87][88][89] , voir figure 5.14. On voit sur
ce re´sultat que l’accroissement avec z jusqu’a` z¡1, obtenu en combinant les pre´ce´dents
sondages est confirme´ par cette mesure provenant d’un lot homoge`ne. Une indication
d’un changement de comportement a` z¿1 est observe´e mais l’effet n’est pas suffisament
significatif pour conclure, meˆme s’il va dans le sens des autres mesures effectue´es a` grand
redshift.
Avec ce re´sultat, il est possible d’obtenir les valeurs des parame`tres dans une des-
cription simple du sce´nario d’explosion correspondant a` un de´lai avant explosion de
τ = 5.6±0.7 Gy (109ans), pour une largeur de σ/τ = 0.2. voir fig 5.15, mais les contraintes
sont encore faibles si l’on ne conside`re que ces donne´es. Il faudra e´valuer l’apport d’une
combinaison avec les informations sur les galaxies et e´ventuellement d’autres sondages.
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Fig. 5.14 – Le taux d’explosion mesure´ avec SNLS compare´ avec les autres mesures de la
litte´rature [80].
Fig. 5.15 – Le taux d’explosion compare´ aux predictions d’un mode`le avec delai (voir
texte). Le ligne pleine correspond a` un moe`le avec σ/τ = 0.2, la ligne pointille´e σ/τ =
0.7 [80].
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5.3.7 La mesure des parame`tres cosmologiques
5.3.7.1 Le mode`le de courbes de lumie`re SALT
Le mode`le de courbes de lumie`re SALT [71] a e´te´ developpe´ par des membres de la
collaboration SNLS. Le principe est d’avoir un mode`le de´crivant la variation du spectre
d’une supernova Ia avec le temps et les parame`tres intrinse`ques a` la supernova . Dans
sa premie`re version, le mode`le se base sur un patron nominal d’un spectre typique de
supernova Ia variant avec le temps, auquel est ajoute´ une fonction de correction de´pendant
des parame`tres de stretch, e´longation line´aire de la courbe nominale dans la direction
temporelle, et de couleur. La correction est une fonction polynomiale qui est obtenue par
ajustement sur un lot de supernovae Ia proches. Un test effectue´ sur un lot inde´pendant
de celui utilise´ pour fixer le mode`le montre un bon ajustement sur les SNIa.
Une seconde version a e´te´ developpe´e, en gardant le principe consistant a` de´finir un
mode`le en fonction de quelques parame`tres, mais en s’affranchissant du patron nominal
de base et en s’appuyant sur un lot de supernovae Ia de bas redshifts mais aussi de hauts
redshifts. Les informations photome´triques mais aussi spectrome´triques, lorsquelle sont
disponibles, sont utilise´es. Le mode`le est de´fini par une de´composition en composantes
principales. Une me´thode de minimisation globale permet d’extraire les fonctions et com-
posantes principales. On obtient ainsi un mode`le qui est fonction d’un parame`tre de type
stretch et d’un parame`tre de couleur comme valeurs propres des composantes principales.
Le mode`le permet de mesurer le flux dans la filtre B et dans le re´fe´rentiel au repos
par simple inte´gration. On obtient dans la magnitude mB∗. Une correction line´aire sur le
stretch et la couleur est applique´e ([77]) de telle sorte que la distance apre`s standardisation
peut s’e´crire :
µB = m
∗
B − α(s− 1) + βc
Les parame`tres α et β peuvent s’obtenir en minimisant la dispersion des distances
dans un diagramme de Hubble.
5.3.7.2 La photome´trie et la calibration
La mesure du flux se fait en utilisant l’information de PSF du noyau de convolu-
tion entre une image de re´fe´rence sans supernova et l’image mesure´e. Cette fonction du
noyau [75] permet de modifier (de´grader) une image avec la meilleure PSF (B) pour obte-
nir pour obtenir l’image de moins bonne PSF (W). Ce que l’on peut e´crire, pour chaque
pixel (i,j) :
[B ⊗K]ij = Wij
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ou l’on a suppose´ un fond identique sur chaque image.
La mesure de flux se fait en ajustant toutes les images pour fixer le mode`le de galaxie
(image pixelise´e), la position de la supernova et le flux dans chaque pixel ([90]).
La calibration s’effectue ensuite avec le catalogue de Landolt, en raison principalement
de l’utilisation de ce catalogue par le lot de supernovae proches qui sont utilise´es dans le
diagramme de Hubble (voir paragraphe suivant). Ces e´toiles, dites secondaires, ont e´te´
observe´es pendant les nuits photome´triques conjointement aux champs du SNLS. Les
champs SNLS contiennent eux les e´toiles, dites tertiaires, qui serviront de re´fe´rence pour
les supernovae . Une pre´cision de 1% a` 1.5% dans la re´pe´tabilite´ de la mesure des tertiaires
a e´te´ constate´e. Finalement le spectre de l’e´toile Vega a e´te´ choisi comme spectre de
re´fe´rence.
5.3.7.3 Le diagramme de Hubble et la de´termination des parame`tres cosmo-
logiques
Une analyse des donne´es de la premie`re anne´e a e´te´ publie´ [91]. La de´termination de la
distance se fait par l’ajustement de chaque supernova Ia au mode`le SALT, conjointement
a` l’ajustement des variables α et β de standardisation.
Le χ2 a` minimiser s’e´crit ainsi :
χ2 = (
µB − 5log10(DL/10pc)
σµB + σi
)
avec µB = m
∗
B −M + α(s− 1)− βc et σi, la variation intrinse`que des supernovae Ia.
Le re´sultat est montre´ Fig 5.16, avec le diagramme de Hubble.
Pour contraindre plus efficacement les parame`tres cosmologiques, une combinaison
avec les contraintes du BAO a e´te´ ajoute´e. Finalement, les valeurs mesure´es extraite de
la Fig 5.17, sont : ΩM = 0.271± 0.021 et w = −1.023± 0.087.
Les effets syste´matiques sur la mesure sont pre´sente´s tableau 5.18. Les erreurs les
plus importantes proviennent de la calibration photome´trique. En effet, plusieurs sources
d’incertitudes sont imbrique´es : la connaisance du spectre de l’e´toile de re´fe´rence Vega, la
connaissance des filtres et enfin la de´termination des points ze´ro2.
La contribution du biais de se´lection a e´te´ estime´ voisin de zero, par un effet d’annula-
tion des biais sur les lots a` bas et hauts redshifts, avec une erreur syste´matique re´siduelle.
2le point ze´ro permet de transformer le flux mesure´ en e´lectrons en magnitude
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Fig. 5.16 – Diagramme de Hubble du SNLS, avec un an d’observations, combine´ avec un
lot de supernovae a` bas redshift [91].
Une erreur, a` premie`re vue syste´matique, est associe´e au mode`le de courbe de lumie`re.
On conside`re toutefois que cette erreur sur le mode`le va diminuer avec la statistique, car
ce mode`le, et donc sa pre´cision est de´termine´e avec le lot de supernovae par ailleurs utilise´
pour la cosmologie.
Les autres effets syste´matiques ont estime´s ne´gligeables par rapport a` l’erreur statis-
tique : contamination, lentille gravitationnelle et poussie`re grises.
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Fig. 5.17 – Les contours d’erreur sur les parame`tres ΩM et w avec SNLS (1st year) et le
BAO (SDSS) [91].
Fig. 5.18 – Tableau des erreurs syste´matiques sur la de´termination des parame`tres cos-
mologiques avec la premie`re anne´e d’observation de SNLS
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5.3.8 Les perspectives du programme SNLS
Le SNLS a maintenant termine´ ses observations. Il a collecte´ environ 500 SNIa iden-
tifie´es par un spectre et autant sans cette identification. On peut constater les progre`s
re´alise´s avec les observations de 2 ans et demi sur le diagramme pre´liminaire de la fi-
gure 5.19
Fig. 5.19 – Diagramme de Hubble pre´liminaire de SNLS avec une statistique de deux ans
et demi
Les 500 supernovae vont faire l’objet d’une analyse comple`te qui va be´ne´ficier des
avance´es obtenues dans le domaine de la calibration et de la mode´lisation des courbes
de lumie`re. On peut s’attendre a` la disponibilite´ des re´sultats a` moyen redshift et et bas
redshift des projets de nouvelle ge´neration en cours (voir section suivante), qui combine´s
avec les 500 supernovae de SNLS vont permettre d’e´tablir un diagramme de Hubble pre´cis
sur toute la plage de redshift allant de 0.1 a` 1. Ainsi, une pre´cision sur w, apre`s combinaison
avec le CMB et le BAO, est attendue avec une erreur statistique de 0.05 et syste´matique
de 0.05.
5.4 Les observations de SN : Les programmes en cours
et les projets futurs
5.4.1 Les programmes en cours
LE SNLS, avec environ 1000 supernovae Ia suivies, dont plus de la moitie´ identifie´es
avec un spectre, constitue un lot unique et homoge`ne entre un redshift z=0.3 et z=1.
Des projets comple´mentaires existent ou sont en projet. Ils permettront d’e´tudier les
SNIa en tant qu’objets astrophysiques utilise´s comme chandelles standard et d’e´tablir un
diagramme de Hubble de plus grande pre´cision.
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5.4.1.1 z¡0.1 : le programme LOSS
Le sondage LOSS regroupe le Cfa supernova programme, le Carnegie supernova pro-
gramme et le programme KAIT. C’est un programme de recherche et de suivi de super-
novae a` bas redshift multi-te´lescopes et multi-longueurs d’ondes. Dans le spectre visible
(UBVRI) mais aussi proche infrarouge (JKH). Les re´sultats re´cents [92] sur le diagramme
de Hubble et les contraintes sur l’e´quation d’e´tat sont pre´sente´s fig 5.20
Fig. 5.20 – Diagramme de Hubble et contraintes sur les parame`tres cosmologiques d’apre`s
les observations du Cfa combine´es avec les autres mesures de supernovae actuelles [92].
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5.4.1.2 z=0.1 SuperNova Factory
le SuperNova Factory est de´die´ a` l’observation des supernovae Ia proches, ayant un
redshift dans la gamme 0.05-0.1, avec un spectrographe de´die´.
Un te´lescope grand champ, le NEAT, est charge´ de de´couvrir les candidats qui sont
ensuite suivis avec le spectrographe SNIFS, a` raison d’un spectre toutes les 5 nuits en
mode spectro-photome´trique. Il s’agit en effet de pouvoir extraire des courbes de lumie`re
en inte´grant les spectres dans un filtre virtuel fixe´. Ce programme ambitieux a plusieurs
objectifs. L’un est de construire des courbes de lumie`re et un diagramme de Hubble
de supernovae Ia proches avec une tre`s faible erreur de calibration. Ceci permettra de
re´duire l’erreur sur la de´termination des parame`tres cosmologiques avec les supernovae ,
qui de´pend actuellement de mesures de supernovae Ia proche n’ayant pas les pre´cisions
requises. L’autre partie majeure est l’e´tude syste´matique des caracte´ristiques spectrales
des supernovae Ia afin de mieux en comprendre les me´canismes et/ou de contraindre les
mode`les d’explosion mais aussi d’en identifier des classes ou des caracte´ristiques permet-
tant d’ame´liorer la standardisation.
5.4.1.3 z=0.1-0.3 : Le SDSS SN
Le SDSS SN [93] est un projet qui s’est acheve´ en 2007 et qui a suivi des SNIa, dans
la gamme de redshift 0.1-0.3. Il a accumule´ environ 500 supernovae Ia identifie´es graˆce a`
un spectre. Un diagramme de Hubble pre´liminaire est montre´ fig 5.21
5.4.1.4 z=0.3-0.9 : Le programme ESSENCE
Un programme de recherche au CTIO 4m blanco et de suivi spectroscopique avec de
grands te´lescopes a e´te´ conduit [94]. Il a suivi plus d’une centaine de SNIa. Un diagramme
de Hubble interme´diaire est pre´sente´ fig 5.21
5.4.1.5 z=0.3-1. : Le programme SNSL
Le programme SNLS a e´te´ largement de´crit dans la section pre´cedente.
5.4.1.6 z¿1 : HST, les programmes pans/cluster
Deux projets de suivis spe´cifiques ont e´te´ mene´s avec le HST pour observer quelques
dizaines de supernovae dans les amas de galaxies a` des redshifts ¿1.
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Fig. 5.21 – Diagramme de Hubble pre´liminaire du programme SDSS SN, combine´ avec
les mesures bas-z, ESSENCE et SNLS.
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5.4.2 Les projets futurs
A moyen terme, les projets vont augmenter la statistique du lot de supernovae pour
le diagramme de Hubble d’un facteur 2 ou 3 mais sans un suivi spectroscopique complet.
Dans ce cas, il sera difficile de diminuer significativement l’erreur syste´matique qui sera
le facteur dominant dans la mesure des parame`tres cosmologiques.
Citons ainsi, a` bas redshift, Skymapper qui pourra collecter pre`s de 400 supernovae
durant la pe´riode 2009-2011. Ensuite Pan Starr PS1 et DES qui pourront collecter environ
2000 SN a` grand redshift dans la pe´riode 2011-2016
A plus long terme, trois type de projets seront a` meˆme d’observer des supernovae dans
des conditions inaccessible aujourd’hui.
5.4.2.1 Les projets antartiques : Dome A, Dome C
Les sites du Dome A ou C sont succeptibles d’accueillir un te´lescope qui pourrait
permettre une mesure de supernovae Ia au dela de z=1, graˆce a` sa couverture dans l’in-
frarouge.
5.4.2.2 Le projet au sol a` grande statistique LSST
Le projet de te´lescope au sol LSST va cibler un tre`s grand nombre de supernovae
a` redshift z¡1 : jusqu’a` 250000 SNIa/an. L’ame´lioration est attendue avec la diminution
des erreurs syste´matiques graˆce au tre`s grand nombre d’images observe´e a` des instants
diffe´rents et au tre`s grand nombre de supernovae disponibles, Fig 5.22.
5.4.2.3 Un projet spatial grand champ : JDEM-Euclide
Les projets de te´lescope spatiaux allient grande stabilite´, maˆıtrise de la PSF et obser-
vation dans l’infrarouge pour diminuer les syste´matiques par le controˆle de la mesure sur
une grande couverture en redshifts.
JDEM est une mission conjointe NASA-DOE sur l’e´nergie noire, en phase de de´finition,
qui a e´volue´e au cours de l’anne´e 2009 en projet commun NASA-ESA. Le concept est celui
d’un satellite embarquant un te´lescope grand champ qui pourra e´tudier plusieurs sondes
conjointement, comme le weak lensing, le BAO ou les supernovae , pour n’en citer que les
plus importantes.
Le principe de mesure pour l’observation des supernovae est similaire a` celui de SNLS.
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Fig. 5.22 – Diagramme de Hubble mesure´ en diverse positions du ciel, graˆce au tre`s grand
nombre de supernovae suivies sur un tre`s grand champ de vue
Un meˆme champ du ciel est revisite´ pe´riodiquement tous les 4/5 jours typiquement et
les supernovae sont de´couvertes et suivies en mode “rolling search”. L’observation a` par-
tir de l’espace permet un e´chantillonnage ininterrompu, avec un couverture en longueur
d’onde sur la region du visible jusqu’au proche infra-rouge. Cette dernie`re carate´ristique
permettrait de faire le suivi de supernovae Ia jusqu’a` des redshift de 1.7, voir figure 5.23.
Une option de spectroscopie au maximum, comme dans SNLS, ou bien en mode mul-
tiple avec un spectrographe sans fente grand champ sont a` l’e´tude.
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Fig. 5.23 – Diagramme de Hubble de grande pre´cision qui pourra eˆtre mesure´ jusqu’a` un
redshift de 1.7, d’apre`s le projet SNAP (pre-JDEM).
5.5 Mes contributions
Je participe au projet SNLS depuis fin 2003, ou` je suis responsable de la de´tection
automatique en temps re´el des supernovae, que j’ai de´veloppe´ et installe´ sur site. SNLS a
ainsi e´te´ la premie`re expe´rience de ce type a` be´ne´ficier d’une de´tection automatique sans
scrutateur humain.
J’ai de´veloppe´, entre fin 2004 et fin 2007, avec un doctorant, une simulation de´taille´e
sur images des explosions de supernovae pour le projet SNLS. En associant une production
Monte-Carlo massive et un reprocessing complet des observations de SNLS sur trois ans,
nous avons pu de´terminer avec pre´cision les efficacite´s de de´tection. Nous avons ainsi
obtenu une mesure du taux d’explosion des supernovae de type Ia en fonction du redshift,
avec une pre´cision ine´gale´e.
J’encadre depuis fin 2007 un doctorant qui e´tudie les correlations entre les supernovae
et leur galaxie hoˆte avec les implications sur les taux d’explosion et la cosmologie.
L’analyse finale des cinq anne´es d’observations de SNLS, combine´e avec les nouvelles
104
5. L’apport des supernovae a` la de´termination des parame`tres
cosmologiques
mesures externes (supernovae moyen ou bas redshift, autres sondes), permettra d’e´tablir
un jalon important de la cosmologie avec les supernovae et une base solide pour les
observations a` venir.
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J’ai pre´sente´ dans ce me´moire les principaux sujets de recherches auxquels j’ai parti-
cipe´.
Dans un premier temps, j’ai contribue´ a` l’exploration aux limites du mode`le standard
de physique des particules avec l’objectif expe´rimental de de´couvrir de nouvelles particules.
En effet, le mode`le standard est toujours en attente de la de´couverte du boson de Higgs
qui validerait la description de la brisure spontane´e de syme´trie e´lectrofaible mais aussi
le principe de ce me´canisme a` plus haute e´nergie. Le Higgs du mode`le standard est aussi
un argument pour ajouter une syme´trie supple´mentaire au mode`le : la supersyme´trie avec
sa cascade de nouvelles particules dans un mode`le de type MSSM. Mon effort s’est porte´
dans un premier temps sur la pre´paration de l’expe´rience ATLAS, principalement autour
de la calorime´trie a` argon liquide. Puis j’ai participe´ aux recherches de nouvelles particules
aupre`s du LEP avec le de´tecteur ALEPH : Higgs et supersyme´trie. Le LHC qui entrera
en fonctionnement re´gulier cette anne´e va ouvrir de grandes portes pour la recherche de
nouvelles particules. Bien sur le Higgs, qui a pu eˆtre entrapercu au LEP, sera le premier sur
la liste. Les premiers e´ve´nement enregiste´s sur ATLAS montre l’aboutissement de cette
gigantesque pe´riode de conception puis de re´alisation, avec en particulier un calorime`tre
e´lectromagne´tique preˆt a` jouer les premiers roˆles.
Dans un second temps, je me suis engage´ dans l’exploration de la description de
l’univers en m’inte´ressant plus particulie`rement a` l’e´tude de l’e´nergie noire. Le mode`le
cosmologique est actuellement en plein de´veloppement graˆce a` un apport re´gulier de
nouvelles observations dont la pre´cision accrue a permis l’e´mergence d’une description
cohe´rente que l’on a nomme´ le mode`le concordant. Une semi surprise a e´te´ la ne´cessite´
d’inclure au mode`le une forme d’e´nergie du vide qui pourrait eˆtre la constante cosmolo-
gique d’Einstein. J’ai participe´ a` la recherche de supernovae du Supernovae Legacy Survey,
en mettant en place une chaine de de´tection automatique pour les observations en temps
re´el et un Monte-carlo de´taille´. La combinaison de ces outils a permis une mesure pre´cise
du taux d’explosion des supernovae avec le redshift. J’ai ainsi participe´ a` l’e´tablissement
du diagramme du Hubble qui est actuellement l’un des trois piliers, avec les mesures du
fond diffus cosmologique et les mesures d’oscillations baryoniques dans la distribution
des galaxies, qui permettent de statuer sur la pre´sence dominante d’une densite´ d’e´nergie
compatible avec celle du vide.
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Je conclurai enfin par l’un des point de contact entre ces recherches de l’infiniment
petit et l’infiniment grand, a` savoir le vide. Le violent de´saccord que l’on constate pour
les pre´dictions de l’infiniment petit rapporte´ a` l’infiniment grand peut signifier qu’il s’agit
en fait d’un proble`me mal pose´. La re´ponse pourrait venir d’une formulation quantique de
la gravitation par exemple. Mais il n’est pas non plus exclu que la piste expe´rimentale ne
puisse eˆtre prolonge´e avec par exemple une mise en e´vidence d’une variation de l’e´quation
d’e´tat avec le temps et donc l’abandon de la constante cosmologique au sens strict. De
fac¸on plus ge´ne´rale, les contraintes sur le mode`le cosmologique pourront se traduire par des
contraintes sur la structure d’un champ scalaire et sur les caracte´ristiques d’une matiere
interagissant faiblement avec les particules connues. Ces re´sultats trouvent un e´cho naturel
avec les recherches de´marrant actuellement au LHC.
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